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Resumo
A atmosfera terrestre é um meio não homogêneo e turbulento que provoca absorção, ree-
missão e espalhamento da luz proveniente de estrelas. Esses efeitos sobre a luz distorcem a
forma da frente de onda que chega aos telescópios na Terra. A Óptica Adaptativa é uma técnica
utilizada para recuperar a qualidade da imagem de um telescópio. Novos métodos em Óptica
Adaptativa precisam ser testados em laboratório antes de aplicá-los em um telescópio, para
não desperdiçar tempo que poderia ser utilizado em observações astronômicas. O ambiente de
observação recriado em laboratório precisa inserir as aberrações ópticas provocadas por esta
turbulência atmosférica. Uma maneira de simular os efeitos da atmosfera terrestre sobre uma
imagem é usar um Modulador Espacial de Luz - SLM (do inglês Spatial Light Modulator).
De acordo com um modelo que descreve as perturbações introduzidas sobre a frente de onda
pela atmosfera é possível reproduzir os efeitos da turbulência sobre um SLM e deformar a
frente de onda em uma bancada óptica. O modelo de Kolmogorov caracteriza as distorções
sobre a frente de onda em termos de flutuações dos índices de refração do ar provocados pela
variação de propriedades físicas da atmosfera e pela turbulência dos ventos. Nesta disserta-
ção mostro como é possível utilizar o SLM para simular os efeitos da turbulência atmosférica
sobre uma imagem astronômica. Neste trabalho apresento como esse modulador espacial de
luz pode ser utilizado para simular a turbulência atmosférica usando métodos criados para a
Óptica Adaptativa.
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vAbstract
The Earth’s atmosphere is an inhomogeneous and turbulent medium that causes absorp-
tion, emission and scattering of the light from stars. These e↵ects on the light distort the
shape of the wavefront that reaches the Earth observatories. The Adaptive Optics is a techni-
que used to retrieve the image quality of a telescope due to loss of resolution caused by the
atmospheric turbulence. New methods in Adaptive Optics need to be tested in the laboratory
before applying it in a telescope, which would require a time that could be used in astronomi-
cal observations. The observation environment recreated in the laboratory must introduce the
optical aberrations caused by this atmospheric turbulence. One way to simulate the e↵ects of
the atmosphere on an image is to use a Spatial Light Modulator - SLM. According to a model
describing the disturbances introduced on the wavefront by the atmosphere it is possible to re-
produce the e↵ects of turbulence with a SLM and produce a distortion of the wavefront in an
optical bench. The Kolmogorov model of turbulence describes the distortions in the wavefront
in terms of fluctuations in the refraction index of the air caused by the variation of physical
properties of the atmosphere and the turbulence caused by the wind. In this thesis, I show how
the SLM can be used to simulate the e↵ects of atmospheric turbulence on an astronomical
image using methods created for AO.
vi
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Abstract
Capítulo 1
Introdução
Telescópios terrestres utilizam Óptica Adaptativa para corrigir as distorções provocadas pela
turbulência atmosférica sobre a luz de fontes distantes. A Óptica Adaptativa é uma técnica
utilizada para corrigir as distorções causadas pelo meio que a luz atravessa, melhorando a
resolução alcançável pelo sistema óptico.
Antes de testar novos métodos de correção para Óptica Adaptativa é necessário reproduzir
em laboratório as distorções provocadas sobre a luz.
Uma das maneiras mais comuns de simular a turbulência atmosférica em uma bancada
óptica é fazer a luz atravessar uma placa com espessura variável que simule as diferenças de
caminho óptico encontradas pela luz ao atravessar a atmosfera. Para isso podem-se utilizar
placas de acrílico sobre as quais se cria um baixo-relevo retirando material, ou um alto-relevo
depositando uma tinta transparente. A evolução da turbulência com o tempo é alcançada pelo
deslocamento da placa em relação ao feixe de luz. Se a placa é circular o deslocamento da
placa em relação ao feixe se dá ao girar essa placa na bancada óptica.
Uma vez completo o deslocamento, as distorções voltam a ser as mesmas e o perfil de
turbulência se repete. Para gerar novas distorções sobre a luz é necessário adquirir novas
placas, o que demandaria tempo e custo elevados.
Um modulador espacial de luz é um dispositivo composto por cristal líquido que pode
ser controlado eletronicamente a fim de introduzir distorções na frente de onda com a forma
desejada. A defasagem provocada pelo modulador pode também ser controlada a fim de apli-
car sobre a luz um padrão de turbulência específico e distorcer a luz assim como ocorre na
atmosfera.
1
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Neste capítulo apresento uma introdução aos conceitos utilizados na dissertação e uma
revisão dos trabalhos já desenvolvidos no uso do modulador espacial de luz e em Óptica
Adaptativa.
1.1 A Imagem Através da Atmosfera
A luz percorre uma longa distância a partir da estrela, da ordem de anos-luz ou mais, até
atingir a Terra. E é nos últimos quilômetros, ao encontrar a atmosfera terrestre, que esta luz
desvia de seu caminho original. Essa alteração do caminho óptico não é constante devido à
turbulência atmosférica. Além disso a luz sofre absorção, reemissão e espalhamento, o que
degrada ainda mais a imagem gerada por um telescópio terrestre.
Isso acontece porque a atmosfera terrestre não é um meio homogêneo. O calor causado
pelo aquecimento do Sol origina variações de pressão e temperatura que provocam os ven-
tos, aumentando as inomogeneidades ao longo do percurso da luz e gerando a turbulência na
atmosfera. Este meio turbulento gera regiões com diferentes densidades ⇢ que alteram o ín-
dice de refração e transformam a frente de onda plana que se originou de uma fonte pontual
distante em uma frente de onda distorcida (Davies & Kasper 2012).
Uma fonte pontual distante cria uma frente de onda esfericamente simétrica. Depois de
um longo percurso, esta frente de onda pode ser considerada plana como ilustrado na Figura
1.1. A luz que passa através da atmosfera em seu caminho até o telescópio encontra um meio
com diferentes índices de refração que alteram a fase da luz, distorcendo a frente de onda com
uma frequência determinada pelas mudanças na turbulência atmosférica. Essa frequência é
definida na seção 2.4.1.
As flutuações na densidade do ar levam a variações no índice de refração deste meio que
provocam as perturbações na frente de onda que chega até o telescópio. O diâmetro D do
telescópio define a porção da frente de onda que é amostrada no plano focal. Cada pequena
distorção dentro da região delimitada pelo diâmetro do telescópio faz com que a luz atinja
o sistema óptico com um ângulo de incidência diferente, o que resulta em uma imagem em
diferentes posições no plano focal. A Figura 1.2 mostra a imagem de uma fonte pontual
distante tirada em um tempo de exposição curta (a). Nesta figura o padrão de pequenos pontos,
denominados speckles, vistos em (a), se acumulam em um tempo de exposição longo e formam
o que conhecemos como seeing, em (b).
Em um longo tempo de exposição, todas estas pequenas imagens se misturam e o resultado
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Figura 1.1: Ilustração do efeito da turbulência atmosférica sobre a frente de onda.
Depois de uma longa distância a frente de onda é considerada plana, até atingir a
atmosfera terrestre. Ao atravessar regiões de turbulência, a frente de onda sofre dis-
torções até o telescópio na Terra, ilustrado pelo círculo azul.
Figura 1.2: Imagem de uma fonte pontual distante tirada em um tempo de exposição
curto (a) e um tempo de exposição longo (b). Fonte Rhodes (2012).
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final é uma imagem de toda a frente de onda distorcida com um tamanho maior do que a
imagem gerada em um caso ideal, com o telescópio no espaço por exemplo. Esta imagem
final, resultado da superposição destes pequenos pontos devido a passagem da turbulência
sobre a abertura do telescópio, aparenta ser um borrão, o que conhecemos como seeing. O
seeing pode ser visto como uma medida da intensidade da turbulência atmosférica. Quanto
mais turbulento for o meio, maior será o seeing. A consequência disso é a perda de resolução
do telescópio (Roddier 1999).
Teoricamente a figura de difração gerada pela luz ao atravessar uma abertura circular de
diâmetro D possui largura definida pelo disco de Airy:
 ✓ = 1.22
 
D
(1.1)
O disco de Airy define o limite de difração de uma imagem gerada por uma abertura
circular. Em um caso ideal, com um telescópio de 10m de diâmetro em   = 650nm o tamanho
da imagem é 0.016 segundos de arco.
O tamanho da imagem também pode ser medido pela largura à meia altura (FWHM, do
inglês Full Width at Half Maximum). Em condições atmosféricas favoráveis, os melhores
sítios astronômicos registram um seeing médio de 0,5 segundos de arco (Racine & Ellerbroek
1995). Localizado na Antártida, a região conhecida como Dome C, já registrou um seeing de
0,15 segundos de arco com média de 0,27 segundos de arco (Lawrence et al. 2004). O seeing
é dominante em telescópios com aberturas maiores que 30cm e em condições atmosféricas de
grande turbulência. Em   = 632nm a resolução angular de uma imagem é aproximadamente
0,5 segundos de arco.
Uma maneira de medir a resolução destes telescópios é corrigir as distorções provocadas
pela turbulência atmosférica antes de obter a imagem, no próprio sistema óptico do telescópio,
com o uso da Óptica Adaptativa.
Sugerida por Babcock (1953), a Óptica Adaptativa é uma técnica que corrige as distorções
da frente de onda por meio da remoção das aberrações ópticas provocadas no caminho entre
o objeto celestial até a câmera (Hardy 1998). Um sistema de Óptica Adaptativa mais comum
é constituído por um sensor de frente de onda (seção 2.4.1) que caracteriza a distorção pro-
vocada pela turbulência atmosférica (seção 2.3) e que envia esta informação para um sistema
de controle responsável por recriar a forma da frente de onda sobre uma superfície flexível e
refletora, o espelho deformável (seção 2.4.2). Este espelho adquire a forma obtida pelo sensor
e corrige a diferença de caminho óptico criada pela turbulência por reflexão. A frente de onda
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in preparation). Tables 2 and 3 summarize the derived physical
properties of these five galaxies, and in particular the mass con-
centration parameter Mdyn(F0.400)/Mdyn(1.200) introduced in the
last section. In addition to the basic structural and dynamical
parameters deduced from our modeling, we also list extinction-
corrected star formation rates inferred from H! (based on the
Calzetti 2001 recipes), stellar masses inferred from modeling of
the rest-frame UV/optical spectral energy distribution (see Fo¨rster
Schreiber et al. 2008 for details), and gas masses estimated from
the star formation rates and the universal Kennicutt-Schmidt star
formation. For the latter, we adopt the gas mass-star formation
relation proposed by Bouche´ et al. (2007). Finally we also list in
Table 3 the [N ii]/H! flux ratio, rest-frame equivalent width of
H! , and star formation surface densities.
In the next sections we first discuss the individual galaxies,
starting with the new laser guide star AO observations. None
of these five galaxies show evidence for an ongoing or recent
major merger. Their star formation rates nevertheless are quite
high. From Table 2 one can see that the time required to exhaust
the present gas in these galaxies at the present star formation rate
is!2 ; 108 yr, an order of magnitude smaller than the interval of
cosmic time (!2 Gyr) over which these galaxies are selected
(1:4 < z < 2:5), or the stellar ages determined from the SED
modeling (see, however, the caveats in x 4.7). Because of the
quoted tight correlation of star formation rate with stellar mass
(Daddi et al. 2007), the high star formation rates typical of these
z ! 2 galaxies must clearly be sustained for most of this time
interval. Given that the consumption time is a factor of !10 less,
this suggests that star formation in our study galaxies is sustained
by a continuous inflow of cold gas in a quasi-steady-state re-
gime, in good agreement with the conclusions of Erb (2008).
3.1. Q2343YBX 482
In our initial seeing-limited SINFONI H! data (Fo¨rster
Schreiber et al. 2006), this galaxy appeared to be tadpole-shaped,
with a bright emission spot to the southeast and a conical open
emission region to the northwest. Our higher resolution LGSF
data, as well as the NIC2 H160 image of N. M. Fo¨rster Schreiber
et al. (2008, in preparation) shown in Figure 1, now reveal that
the H! and rest-frame V-band continuum emission form a com-
plete, clumpy ring of radius!0.800, with a strong east-west asym-
metry in the brightness distribution, butwith a coherent kinematic
structure. The additional seeing-limited data of the 50078 [O iii]
line exhibit an even stronger intensity asymmetry, but the same
kinematics. As a result, the [O iii]/H! flux ratio from the seeing-
limited mode for comparable resolution exhibits a smooth east-
northeast to west-southwest gradient (Fig. 1, top right panel ).
There is thus a large-scale gradient in either excitation/abundance
or extinction. An abundance gradient is not very likely, since the
[N ii]/H! ratio is constant across the source, to within the mea-
surement uncertainties. If there is an east-west extinction gra-
dient, the intrinsic H! distribution has to be more symmetric.
TABLE 3
Derived Properties of BX/s-BzK Galaxies: Part 2
Parameter BX 502 MD 41 BX 482 BX 389 ZC 782941 BzK 15504 BX 610 BzK 6004
vd ( km s
"1) .......................... 75 (25) 175 (30) 235 (40) 265 (40) 285 (30) 230 (30) 290 (70) 255 (40)
Rd ( kpc) ............................... 1.7 (0.5) 5.9 (0.6) 7 (0.8) 4.4 (0.5) 3.6 (1) 4.5 (0.8) 4.4 (0.5) 6.9 (0.8)
[N ii]/H! ............................. 0.073 (0.026) 0.08 (0.02) 0.11 (0.026) 0.21 (0.035) 0.24 (0.025) 0.36 (0.04) 0.38 (0.035) 0.42 (0.035)
M #/SFR(H! )a(Gyr) ............. 0.04 . . . . . . 0.5 . . . 0.8 0.8 3.6
t #(SED) (Gyr) ...................... 0.23 (0.15) . . . . . . 2.7 (2) . . . 1.6 (þ0"1) 2.7 (2) 2.5 (
þ0
"1:2)
EW(H! ) (8)........................ 2200 (550) >130 . . . 300 (75) 150 (38) 125 (30) 145 (36) 68 (17)
!SFR
a (M% yr"1 kpc"2)........ 3.6 0.35 0.57 0.6 1.5 1.2 1.2 0.6
"0 (km s
"1).......................... 77 (10) 79 (10) 55 (5) 87 (10) 88 (15) 45 (5) 60 (7) 60 (7)
vd /"0 ..................................... 1 (0.4) 2.2 (0.7) 4.3 (0.8) 2.9 (0.7) 3.2 (0.6) 5.1 (0.7) 4.8 (0.8) 4.3 (1.5)
a Uncertainties o50%.
Fig. 1.—H! , [O iii] line, andH andK continuum observations of Q2343YBX 482 (z ¼ 2:26; Erb et al. 2006a, 2006b, 2006c; Fo¨rster Schreiber et al. 2006). Left: Three-
color composite of blueshifted, central, and redshifted H! line emission, from SINFONI LGSF data at 0.200 FWHM (shaded circle). Middle: Integrated SINFONI H!
emission (light blue) superposed on NIC2 H160 continuum (red ) from N. M. Fo¨rster Schreiber et al. (2008, in preparation), with a resolution comparable to the H! data.
The images were aligned on the brightest spot in the southeast part of the ring, whoseK-band continuum is also detected in the SINFONI cube. The white cross marks the
dynamical center of the object as determined by our modeling. Right: Observed [O iii] 5007/H! flux ratio from 0:12500 ; 0:2500 pixel, seeing-limited observations and
smoothed with a 0.600 kernel.
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Figura 1.3: Imagem das linhas H , [OIII] e das bandas H e K da galáxia Q2346YBX
482 obtidas pelo mapeamento SINS, do inglês Spectroscopic Imaging survey in the
Near-infrared with SINFONI . Fonte Genzel et al. (2008).
distorcida se torna plana novamente e o telescópio fica assim mais próximo de atingir o limite
de difração.
Esta técnica já é implementada em grandes telescópios, como o Gemini (Neichel et al.
2014; Rigaut et al. 2013), VLT (Brandner et al. 2002), Subaru (Hayano et al. 2008), Keck
(Wizinowich et al. 2006), MMT (Wildi et al. 2003) e SOAR (Thomas 2004) e trouxe grandes
avanços nas observações, como mostrados nos exemplos a seguir.
A aplicação da Óptica Adaptativa na observação de galáxias star forming em redshift 2,
com o auxílio do telescópio VLT, permitiu a análise espectroscópica em um campo amplo do
bojo e disco centrais destas galáxias (Genzel et al. 2008). A Figura 1.3 mostra uma destas
galáxias, os espectros espacialmente resolvidos neste campo revelaram um grande movimento
aleatório no disco da galáxia. Os estudos sugerem que essa turbulência dentro da galáxia
provocou um deslocamento maior de gás e estrelas para regiões centrais culminando em uma
formação estelar recente mais eficiente.
Outra observação teve por finalidade estudar um buraco negro supermassivo no centro
da Via Láctea, combinando dados provenientes dos telescópios W. M. Keck II e Very Large
Telescope - VLT (Meyer et al. 2009). O estudo das propriedades e a influência deste buraco
negro sobre sua vizinhança, conhecido como Sgr A⇤, com massa de 4x106M , só foi possível
devido à melhora na qualidade das imagens com o uso de um sistema de Óptica Adaptativa
(Ghez et al. 2005).
O Strehl Ratio (SR) é uma medida da qualidade de uma imagem e fornece a razão da
intensidade observada IO de uma fonte pela intensidade da mesma fonte em um sistema óptico
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perfeito, IT .
SR =
IO
IT
(1.2)
Com um SR aproximado de 0.60 na banda L (3.8 µm), a observação do Sgr A⇤ resultou
em imagens com o dobro do SR obtido sem o uso do novo sistema de Óptica Adaptativa
implementado e um FWHM aproximado de 0,080 segundos de arco. Telescópios gigantes na
região visível do espectro eletromagnético atingem um SR menor ou igual a 0,01 (Babcock
1990).
Na banda K o telescópio W. M. Keck II atingiu um SR = 0.3 e um FWHM = 0,076 segun-
dos de arco, bem próximo ao limite de difração no infravermelho que é 4 vezes menor que o
obtido com o uso do Hubble Space Telescope (Wizinowich 2013). A melhora na qualidade
das imagens provocou um aumento na precisão da astrometria e espectroscopia para a deter-
minação do movimento próprio e das velocidades radiais das fontes circundantes detectadas,
no caso as estrelas que orbitavam esse buraco negro.
A Óptica Adaptativa implementada nos telescópios Gemini eW. M. Keck também possibi-
litou o estudo da cinemática e propriedades de exoplanetas orbitando uma estrela por imagea-
mento direto nas bandas J, H K e L (Marois et al. 2008). As principais dificuldades superadas,
foram a pequena separação angular entre o planeta e a estrela hospedeira, da ordem de al-
guns décimos de segundos de arco, e também o alto contraste luminoso entre estes objetos. O
planeta é cerca de 106 vezes menos luminoso que a estrela.
Algumas destas propriedades também foram obtidas pelo telescópio MMT (Multiple Mir-
ror Telescope) para três planetas orbitando a estrela HR 8799. Hinz et al. (2010) descrevem os
planetas do sistema com uma temperatura de aproximadamente 1000K, massa de 5 a 10 vezes
a massa de Júpiter e idade de 6 · 106 anos.
Fraga et al. apresentam dados fotométricos da galáxia NGC 6496 nas bandas B, V, R e I
com o uso do SOAR Adaptive Module - SAM. A distância 10,0 ± 0,1 kpc, idade de 10,5 ± 0,5
Ganos e metalicidade [Fe/H] ⇠  0,65 dex encontradas para esta galáxia apresentam uma
menor margem de erro do que os erros encontrados entre uma série de dados existentes na
literatura (Fraga et al. 2013). A metalicidade encontrada em trabalhos anteriores estava em
um intervalo de [Fe/H] ⇠  1,05 dex até [Fe/H] ⇠  0,48 ± 0,15 dex.
Grandes avanços foram feitos na instrumentação astronômica para Óptica Adaptativa, mas
o desenvolvimento de novos dispositivos e métodos ainda é necessário. Os principais obstá-
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culos enfrentados hoje residem na correção das distorções para um campo amplo, fora dos
limites do ângulo isoplanático, que mede o ângulo de separação entre o objeto científico e a
estrela de referência que atravessam a mesma turbulência atmosférica. Outros problemas se
referem ao aumento da faixa de comprimentos de onda que são corrigidas pela Óptica Adap-
tativa, bem como a frequência e resolução destas correções.
1.2 Cristais Líquidos e a Óptica Adaptativa
Em 1888 o botânico austríaco Friedrich Reinitzer observou a molécula de benzoato de coleste-
rila modificar seu estado de um líquido turvo para um líquido transparente com o aumento da
temperatura (Dequidt & Oswald 2007). Um ano depois Otto Lehmann sugeriu que a principal
diferença entre as novas substâncias descobertas com os outros materiais residia no grau de
fluidez e nomeou esse tipo de material como cristal líquido.
O cristal líquido é formado por moléculas alongadas e polarizadas que apresentam um grau
de ordem posicional e orientacional entre o sólido cristalino e o líquido isotrópico. Possuem
características de um líquido como a fluidez ao mesmo tempo que exibem propriedades físicas
de um sólido, como a anisotropia óptica (Stephen & Straley 1974).
A Figura 1.4 mostra a organização de dois tipos de cristais líquidos e a orientação n(r) das
moléculas neste cristal. De acordo com suas propriedades estruturais, os cristais líquidos se
Cristal Cristal Líquido Líquido
Esmético Nemático
n
Figura 1.4: O alinhamento do campo diretor n(r) é dado na direção de polarização
das moléculas do cristal. À direita a organização molecular em um cristal e à esquerda
em um líquido.
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Figura 1.5: SLM LC2012 Holoeye utilizado neste trabalho.
dividem em nemático, esmético e colesteórico (Scalia & Scalia 2012).
No tipo nemático as moléculas do cristal estão orientadas ao longo de uma direção pre-
ferencial, chamado campo diretor n(r). No tipo esmético as moléculas estão estratificadas,
organizadas em camadas e orientadas em uma direção privilegiada, como o tipo nemático.
O tipo colesteórico se apresenta semelhante ao esmético, a diferença é que estas moléculas
polarizadas rotacionam sua polarização entre as camadas onde estão organizadas.
Quase um século depois da descoberta, a partir da década de 80, os cristais líquidos passa-
ram a fazer parte da nossa vida. Os cristais líquidos vieram parar nos monitores de relógios,
telefones, televisores e vários outros dispositivos ópticos. E por conta dos grandes investimen-
tos nesta aplicação tecnológica, outros dispositivos cristal líquido se desenvolveram.
A aplicação dos cristais líquidos na qual estamos interessados é o Modulador Espacial de
Luz (SLM, do inglês Spatial Light Modulator), um conjunto de células, os píxeis, organizadas
em uma matriz bidimensional que comportam os cristais líquidos. O SLM utilizado neste
trabalho é visto na Figura 1.5. Ele pode ser controlado como qualquer monitor de cristal
líquido, através de uma placa gráfica com a conexão HDMI. Este SLM possui também entrada
USB para configurações de brilho e contraste.
Os tipos mais comuns de cristais líquidos usados na fabricação do SLM são o nemático,
apresentado acima, e o ferroelétrico, um tipo de cristal líquido esmético que possui polarização
permanente (Arines 2009).
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Figura 1.6: Orientação das moléculas de um cristal líquido aprisionadas em uma
célula com espessura d. Z é a direção de propagação da frente de onda e Y a direção de
orientação das moléculas do cristal líquido. Na ausência de campo elétrico o ângulo
pretilt é  , visto em (a) e o ângulo com um campo elétrico aplicado é ✓, visto em (b).
Fonte: Cheng (2010)
O SLM é um dispositivo que controla espacialmente a forma da frente de onda por meio da
variação dos índices de refração do material sobre a luz incidente. A Figura 1.6 apresenta duas
situações de uma célula de cristal líquido para uma luz polarizada que se propaga na direção Z.
No caso (a) as moléculas do cristal líquido estão alinhadas em um ângulo pretilt com a direção
Y, ângulo do estado de repouso das moléculas, na ausência de um campo elétrico aplicado
sobre a célula. Na situação (b) um campo elétrico é aplicado e as moléculas modificam sua
orientação a fim de se realinhar com a direção do campo elétrico.
O índice de refração n é diferente para os dois casos e depende da direção de orientação
das moléculas e da polarização da luz incidente.
Os estudos mais recentes colocam o SLM como um substituto para o espelho deformável,
definido na seção 2.4.2, por também aplicar distorções a fim de corrigir a frente de onda
(Restaino et al. 2008). O SLM apresenta algumas vantagens para a correção das distorções da
frente de onda em Óptica Adaptativa como:
1. baixo custo, devido ao grande desenvolvimento dessa tecnologia na fabricação de monitores;
2. durabilidade, pela ausência de partes mecânicas, comparado aos espelhos deformáveis;
3. baixo consumo de energia, também pela ausência de partes mecânicas;
4. grande número de elementos corretores, o pixel, devido ao fácil controle de cada elemento;
5. fácil adequação ao projeto óptico, por se apresentar por reflexão ou transmissão.
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Apesar das vantagens, o SLM ainda apresenta alguns problemas quando usado para cor-
rigir a frente de onda. Como o cristal líquido é um material birrefringente, a modulação da
fase depende da polarização da luz incidente. Outro problema é que estes materiais também
apresentam uma frequência de resposta baixa às mudanças de fase sobre a luz, comparada à
frequência necessária para corrigir a frente de onda, que é determinada pelas mudanças na
turbulência atmosférica. O intervalo de tempo de mudanças de fase no cristal líquido é ainda
lento para substituir o espelho deformável como corretor de frente de onda em Óptica Adap-
tativa.
O primeiro problema foi solucionado por Love (1993), que direcionou a luz não polarizada
sobre o cristal líquido duas vezes. Ao atravessar o cristal líquido pela primeira vez, a luz não
polarizada incide sobre um filtro que gira a polarização da luz em ⇡ rad. A luz então reflete em
uma superfície e é direcionada sobre o mesmo SLM. Desta forma a luz experimenta o mesmo
índice de refração em ambas direções de polarização.
Outra solução foi sugerida por Restaino et al. (1998) ao usar duas camadas ortogonais do
mesmo material de cristal líquido para o SLM, desta forma a luz não polarizada atravessa
as camadas de cristais líquidos uma única vez. Neste trabalho utilizo um polarizador para
delimitar a direção de polarização da luz que incide sobre o SLM, como mostrado no 3.
Uma solução proposta para a baixa frequência de resposta do SLM quanto as variações de
fase faz uso de um composto de cristais líquidos e polímeros (Restaino 2003). A rede formada
possui materiais com índices de refração diferentes que aumentam a frequência de resposta
em relação às mudanças no campo elétrico aplicado sobre o cristal líquido. No entanto, cria
uma dependência com a amplitude de mudança de fase, além de apresentar uma pequena
dispersão da luz devido ao uso de uma rede composta por materiais com diferentes índices de
refração (Love et al. 2010). As frequências alcançadas chegam a valores que vão desde 800Hz
a 5,0KHz para um desvio de fase com amplitude de 4⇡.
Devido a estes problemas, o uso do SLM como substituto do espelho deformável é ainda
inviável. Outra aplicação do SLM em Óptica Adaptativa é a simulação da turbulência atmos-
férica.
A implementação de um sistema de Óptica Adaptativa em um telescópio exige uma ca-
racterização do modelo proposto e testes prévios em laboratório. Isso porque o uso de um
telescópio para testar o novo sistema de Óptica Adaptativa demanda um tempo que poderia ser
alocado para observações científicas. Desta forma uma réplica das condições de observação
encontradas em um caso real devem ser reproduzidas em laboratório, inclusive as distorções
sobre a luz que são provocadas pela turbulência atmosférica. E isso pode ser feito com o uso
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de um modulador espacial de luz.
1.2.1 Phase screens
Para reproduzir a turbulência atmosférica em laboratório é necessário introduzir no caminho
do sistema óptico um dispositivo que modifique a forma da frente de onda. Conhecidos como
phase screen, estes dispositivos se apresentam de acordo com a amostragem da turbulência
que podem ser estáticas (1) frozen phase screen rotatória e dinâmicas, (2) câmeras de fluido
turbulento e (3) phase screen ativa e reconfigurável (Jolissaint 2006).
O primeiro método utilizado para inserir as distorções sobre a frente de onda consiste em
enviar o feixe de luz através de uma placa transparente ou refletir em uma superfície com
aberrações. As aberrações presentes na placa transparente e na superfície refletora introduzem
uma diferença de caminho óptico (OPD, do inglês Optical Path Di erence) que reproduzem
o padrão de turbulência desejado. A modulação da superfície S k(x, y) pode ser dada por:
OPD(x, y) = (n  1)S k(x, y), (1.3)
Em que n é o índice de refração do material da placa e S k(x, y) é a espessura da placa.
Os dispositivos mais comuns são conhecidos também como frozen phase screen por pos-
suir um padrão de turbulência estático. A gravação do padrão de turbulência sobre as placas
pode ser alcançada ao aplicar uma tinta transparente sobre uma base de vidro ou acrílico
(Rampy et al. 2012), ou entalhar sobre a placa o mesmo padrão de turbulência através de jatos
de água e areia (Hippler et al. 2006; Tharp & Tyson 2004).
A placa deve possuir OPD média nula, h[S k(x, y)]2i = 0 , para evitar aberrações de baixa
frequência espacial e uma precisão alta para poder simular o padrão de turbulência desejado.
A simulação da variação temporal da turbulência atmosférica ocorre através do movimento
relativo entre a placa e o feixe de luz incidente. No caso de uma placa circular, este movimento
relativo é ocasionado pela rotação da placa. Para ocorrer este movimento, a phase screen deve
ser grande o suficiente para se deslocar sobre a abertura do sistema óptico. Como essas placas
são limitadas em tamanho, a amostragem é baixa e a phase screen repete a turbulência medida
depois de um intervalo de tempo.
O segundo método simula uma turbulência dinâmica dentro de uma câmera através da
mistura de fluidos. O ambiente de observação é recriado modificando o padrão de turbulência
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pela variação da temperatura e velocidade com que estes fluidos entram na câmera. Moll
(2009) e Keskin et al. (2006) descrevem formas de recriar a phase screen a partir da mistura
de correntes de ar com temperaturas que atingem uma diferença superior a 200K.
A diferença com relação às phase screen estáticas está no fato de que o padrão de tur-
bulência não é determinístico, apenas as propriedades estatísticas são conhecidas. Um dos
problemas com este método é que o fluido a uma temperatura alta pode produzir radiação no
infravermelho e afetar a obtenção das imagens nesta faixa de comprimentos de onda (Jolis-
saint 2006). Outra desvantagem é que correntes de ar residuais podem alcançar novamente o
sistema óptico e gerar uma turbulência fora do padrão no qual ela foi originalmente criada.
O terceiro método, phase screen ativa e reconfigurável, consiste em criar a turbulência
através de dispositivos como o SLM. O controle espacial dos píxeis de um modulador espacial
de luz torna este dispositivo capaz de reproduzir um padrão de turbulência específico de forma
temporal e determinística, como será visto no método de frozen seeing apresentado no próximo
capítulo.
1.3 Organização deste Trabalho
Esta dissertação demonstra como um modulador espacial de luz pode ser usado para simular
a turbulência atmosférica. Para tanto realizo testes de calibração e recuperação do padrão de
turbulência criado sobre o SLM.
O capítulo 2 abordo uma revisão teórica sobre a Óptica Adaptativa e o SLM, apresento os
conceitos referentes a turbulência atmosférica e formação da imagem, bem como a forma de
correção e distorção alcançada pelo SLM.
No capítulo 3 apresento os resultados dos experimentos de calibração e validação do SLM.
A calibração tem por finalidade determinar a defasagem em função da voltagem aplicada no
SLM, além de definir o intervalo em que o padrão de turbulência aplicado é bem caracterizado.
E o capítulo 4 é reservado para as conclusões e perspectivas de trabalhos futuros.
Os procedimentos para a validação no uso do SLM como phase screen em Óptica Adapta-
tiva foram realizados no laboratório de óptica do Grupo de Astrofísica - GAS do Departamento
de Ciências Físicas e Matemáticas - CFM da Universidade Federal de Santa Catarina - UFSC
no período de 05/2014 a 03/2015.
Capítulo 2
A Imagem Através da Atmosfera
Neste capítulo apresento uma revisão teórica sobre a turbulência atmosférica e seus efeitos
sobre uma imagem astronômica. Apresento também os princípios da Óptica Adaptativa e
como é possível corrigir as distorções provocadas sobre a luz e assim aumentar a resolução de
um telescópio terrestre.
Mostro como é possível simular o ambiente de observação em laboratório com o uso de
um modulador espacial de luz para reproduzir as distorções sobre a frente de onda assim como
ocorre na atmosfera.
2.1 Introdução Histórica
Na passagem pela atmosfera a luz experimenta mudanças de fase que são provocadas pelas
alterações nos índices de refração do ar. Essas mudanças modificam a forma de uma frente de
onda plana que se originou de uma fonte distante.
O aquecimento de massas de ar pelo Sol provoca alterações de temperatura e pressão que
causam a turbulência atmosférica e que modificam localmente o índice de refração de acordo
com as mudanças nesta turbulência (Beckers 1993). As flutuações no índice de refração são
maiores próximas à superfície da Terra, em uma camada que se estende até 3.0 km de altitude
e onde ocorre grande parte das distorções sobre a frente de onda (Hardy 1998).
O efeito sobre a luz que atravessa a atmosfera terrestre já havia sido percebido por Newton
em 1718. Em seu livro Opticks ele propõe que a única solução para evitar esse problema é
levar os telescópios a lugares cada vez mais altos. Ao observar a sombra de altas torres e a
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cintilação de estrelas, Newton sugere que o “tremor perpétuo’ provocado pelo ar poderia ser
evitado se os observatórios astronômicos estivessem em lugares onde a atmosfera não fosse
tão turbulenta.
“. . . the air through which we look upon the stars is in perpetual tremor; as may be seen
by the tremulous motion of shadows cast from high towers, and by the twinkling of the fixed
stars.... The only remedy is a most serene and quiet air, such as may perhaps be found on the
tops of high mountains above grosser clouds.”
E para evitar totalmente os efeitos da atmosfera, os telescópios chegaram ao espaço. No
entanto, o custo para se enviar e manter um telescópio em órbita é grande. Foi preciso desen-
volver novos métodos para corrigir os efeitos da turbulência provocados sobre uma imagem
gerada por um telescópio aqui na Terra. As distorções provocadas pela turbulência atmosfé-
rica sobre a imagem deveriam ser corrigidas ao final desta tumultuada travessia, no próprio
sistema óptico do telescópio.
Em 1953 o astrônomo Babcock (1953) propõe uma solução para corrigir a imagem degra-
dada pela turbulência atmosférica ao observar os efeitos da turbulência utilizando o teste de
Foucault. Babcock sugere que, ao medir continuamente os desvios dos raios sobre o espelho
primário de um telescópio, é possível utilizar as informações destes desvios para compensar
localmente as figuras observadas, causadas tanto por turbulência como por alguma imperfei-
ção no sistema óptico. O método proposto por Babcock utilizava as informações de desvios de
fase para reproduzir sobre uma superfície com óleo os mesmos desvios e por reflexão corrigir
a frente de onda.
Em 1957 Linnik, independentemente de Babcock, propõe a divisão do espelho primário
do telescópio em pequenos segmentos, a fim de recuperar a defasagem em cada um deles. A
frente de onda seria reproduzida sobre um espelho deformável onde cada pistão responsável
pela deformação do espelho receberia uma voltagem proporcional à defasagem dos segmentos
(Linnik 1994)1.
Esse novo método proposto por Linnik utiliza uma estrela de referência e um sensor capaz
de verificar a forma da frente de onda proveniente desta estrela. O método conta também com
um sistema de controle que insere as aberrações ópticas vindas do sensor sobre um corretor.
Este corretor pode ser um espelho deformável que compensa as distorções e, no caso de uma
reflexão, torna a frente de onda plana novamente.
1Artigo traduzido por Jacques M. Becquers em 1994 do original russo publicado em 1957 em Optika i spek-
troskopiye 3, 401-402 por Linnik.
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A diferença de percurso entre a frente de onda distorcida em relação a uma frente de onda
plana é conhecida como erro de fase. Esses métodos de correção removem a diferença de fase,
tornando a frente de onda plana novamente.
Estas são as primeiras referências à Óptica Adaptativa, uma técnica que tem como objetivo
corrigir as distorções provocadas sobre a frente de onda em tempo real, a fim de aumentar a
resolução alcançável por um telescópio aqui na Terra.
Essa ideia se desenvolveu muito tempo depois, para aplicações militares, em grande parte
pelo Advanced Research Program Agency (ARPA) na década de 70 (Restaino et al. 1998). A
aplicação da tecnologia desenvolvida para a área astronômica só viria anos mais tarde (Hardy
et al. 1977; Bu ngton et al. 1977).
2.2 Formação da Imagem
Um dos objetivos da instrumentação astronômica é poder resolver objetos cada vez mais dis-
tantes, e quanto mais longe estiver mais difícil é para distinguir dois objetos próximos um do
outro. Outro problema é que o fluxo luminoso do objeto de observação diminui à medida que a
distância entre Terra e este objeto aumenta. A solução para estes dois problemas seria aumen-
tar o diâmetro do espelho de um telescópio. Assim o telescópio poderia coletar mais fótons e
observar objetos mais fracos e mais distantes e também distinguir dois objetos distantes que
estão próximos um do outro.
Outro ganho com o aumento do diâmetro do espelho de um telescópio é poder melhorar
a resolução angular. A resolução angular é caracterizada pelo diâmetro da figura de difração
que um telescópio forma, também chamado de disco de Airy que fornece o tamanho de uma
imagem gerada por um telescópio com diâmetro D em um comprimento de onda   (Hecht
2001), medido entre os dois primeiros mínimos, como visto na Figura 2.1 (a).
 ✓ = 2.44
 
D
(2.1)
O poder de resolução de um telescópio mostra qual é a separação angular mínima entre
duas fontes pontuais que podem ser vistas como duas imagens separadas. Pelo critério de
Rayleigh, duas fontes pontuais podem ser resolvidas se o máximo do disco de Airy de uma
fonte coincide com o primeiro mínimo do disco de Airy da segunda fonte, este caso é mostrado
na Figura 2.1 (b).
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2.44 /D
a) b)
Figura 2.1: Disco de Airy (a) e critério de resolução de Rayleigh (b). O Disco de Airy
é formado a partir do efeito de difração da luz sobre uma abertura circular e possui
um diâmetro de 2,44 /D medido entre os dois primeiros mínimos. O traço vermelho
em (b) representa o ponto onde o máximo da figura de difração do primeiro disco
coincide com o primeiro mínimo do segundo disco de Airy, estabelecendo assim o
critério de resolução de Rayleigh.
Devido à turbulência na atmosfera terrestre a imagem formada por um telescópio não
atinge essa resolução teórica. As variações de temperatura, umidade e pressão introduzem
variações na densidade do ar que geram flutuações espaciais e temporais no índice de refração
deste meio (Davies & Kasper 2012). Essas variações de índices de refração alteram o cami-
nho óptico da luz que se propaga pela atmosfera e distorcem a frente de onda que chega no
telescópio.
Em um caso ideal, a imagem de uma frente de onda plana possui o tamanho determinado
pelo limite de difração, como visto na 2.2 (a). Ao atravessar a atmosfera, a luz do objeto ob-
servado experimenta diversos desvios que distorcem a forma da frente de onda originalmente
plana.
Em uma imagem com um longo tempo de exposição a Point Spread Function (PSF), que
determina a distribuição de energia no plano focal do telescópio, possui uma forma mais larga.
Para uma imagem tirada com um tempo de exposição curto a PSF se apresenta com uma
forma estreita, mas com um padrão com vários pontos, como visto na Figura 2.2 (c). Esse
padrão acontece porque cada porção da frente de onda inteira, delimitada pela abertura D do
telescópio, foma uma imagem em uma posição diferente no plano focal. As posições das
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Figura 2.2: Efeitos da turbulência atmosférica sobre uma imagem astronômica. Em
(a) a imagem gerada de uma estrela ao passar por uma abertura circular sem sofrer
distorções no caminho óptico. Em (b) a imagem gerada a partir de uma frente de onda
distorcida pela turbulência atmosférica obtida em um longo tempo de exposição. E
em (c) a imagem gerada da luz de uma estrela que passa pela mesma turbulência, mas
em um tempo de exposição curto. Fonte: Hardy (1998)
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Figura 2.3: Ilustração dos primeiros 15 polinômios de Zernike Zmn . Fonte: Wikimedia
Commons
pequenas imagens são determinadas pelos ângulos de incidência da luz sobre o telescópio e
quanto maior for a inclinação, maior é a defasagem da frente de onda.
A imagem gerada em um telescópio de uma frente de onda distorcida possui um padrão de
pequenas manchas, como se o objeto observado estivesse dividido por pequenas aberturas na
entrada do telescópio. Em um tempo de exposição curto, as pequenas imagens vistas na como
visto na Figura 2.2 (c) podem ser observadas e cada uma delas possui um tamanho definido
pelo limite de difração, proporcional a
 
D
.
Em um tempo de exposição longo o efeito da turbulência sobre as imagens astronômicas
gera o que conhecemos como seeing, visto na Figura 2.2 (b). O seeing mostra, em um longo
tempo de exposição, a sobreposição destas pequenas manchas formando um borrão. Quanto
maior for o seeing mais distorcida será a frente de onda.
2.2.1 Polinômios de Zernike
A frente de onda pode ser representada por um conjunto de funções chamadas polinômios
de Zernike Zmn . Essa forma de representação permite decompor a frente de onda em uma
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série de polinômios ortogonais em ordem ascendente. A Figura 2.3 mostra as imagens dos 15
primeiros polinômios de Zernike.
Estes polinômios são definidos em um círculo de raio unitário em coordenadas polares
como função de uma frequência azimutal   e da distância radial r, em que 0 < r < 1. Os
polinômios são classificados de acordo com a paridade j. Para uma função par 2.2 e uma
função ímpar 2.3:
Zmn (r,  ) = R
m
n (r)cos(m ) (2.2)
Z mn (r,  ) = R
m
n (r)sen(m ) (2.3)
Em que Rmm(r) é dado por:
Rmn (r) =
n m
2X
k=0
( 1)k(n  k)!
k!
 
n+m
2  k
⌘
!
 
n m
2  k
⌘
!
rn 2k (2.4)
Os polinômios são dados em ordem crescente de j, que representam cada uma das funções
pares e ímpares dos polinômios, representados por índices m e n em que m  n e n - m é par.
Utilizo os polinômios de Zernike para calibrar o SLM quanto a intensidade de distorções
que ele é capaz de gerar.
A decomposição da frente de onda, com fase   (r, ✓), em uma abertura circular pode ser
dada como uma somatória destes polinômios mais simples:
 (r, ✓) =
1X
0
ajZ j(r, ✓) (2.5)
Onde aj representam a amplitude de cada termo da série, e são dados por:
aj =
Z
Zj(r, ✓)d2r (r, ✓) (2.6)
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Tabela 2.1: Equações representando os 15 primeiros polinômios de Zernike Zmn .
- m=0 m=1 m=2 m=3 m=4
n=0 Z1 = 1
n=1 Z2 = 2⇡cos✓
Z3 = 2⇡sen✓
n=2 Z4 =
31/2.(2r2  1)
Z5 =
61/2.r2sen2✓
Z6 =
61/2.r2sen2✓
n=3 Z7 = 81/2.(3r3  2r)sen✓ Z9 = 81/2.r3sen3✓
Z8 = 81/2.(3r3  2r)cos✓ Z10 = 81/2.r3cos3✓
n=4 Z11 =
51/2.(6r4  
6r2 + 1)
Z12 =
101/2.(4r4  
3r2)cos2✓
Z14 =
101/2.cos4✓
Z13 =
101/2.(4r4  
3r2)sen2✓
Z15 =
101/2.sen4✓
2.2.2 Óptica de Fourier
O processamento de um sinal luminoso até a formação da imagem em um sistema óptico pode
ser descrito por transformadas de Fourier. A transformada de Fourier de uma função g(x, y) é
definida como:
G( fx, fy) = F(g(x, y)) =
Z 1
 1
Z 1
 1
g(x, y)e j2⇡( fx x fyy)dxdy (2.7)
Uma frente de onda pode ser caracterizada em função de sua fase  (x, y) e uma fase global
que representa os primeiros polinômios de Zernike e descrevem o tip-tilt ⌧(x, y). Os termos
tip e tilt referem-se aos primeiros polinômios de Zernike :
f (x, y) = e j[ (x,y)+⌧(x,y)] (2.8)
Descrevendo a frente de onda 2.8 em termos de uma série de Fourier temos uma frente de
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onda g(x,y) com amplitude +1 ou -1:
g(x, y) =
2
⇡
(
e j( +⌧) + e j( +⌧)  1
3
e j3( +⌧)  1
3
e j3( +⌧) + ...
)
(2.9)
No plano de Fourier da lente, cada componente da expansão forma a imagem em um ponto
diferente por conta do tip-tilt global. Isso faz com que as ordens maiores da figura de difração
estejam espacialmente deslocadas do eixo e com amplitudes e modulação de fase relativas a
estes deslocamentos.
A Point Spread Function (PSF) refere-se à densidade de energia no plano da imagem que
é formada por uma fonte pontual no infinito.
PS F =| G( fx, fy) |2 (2.10)
A variação espacial como função das frequências espaciais é descrita pelaOptical Transfer
Function (OTF) como a transformada de Fourier da PSF:
OTF = F| G( fx, fy) |2 = F {PS F} (2.11)
A magnitude da OTF é dada pela Modulation Transfer Function (MTF) como:
MTF =| F| G( fx, fy) |2 |=| F{PS F} |=| OTF | (2.12)
A abertura de um sistema óptico também pode ser representada pela função pupila. A
abertura circular de raio l é definida como:
circ
✓⇢
l
◆
=
8>>><>>>:1, | ⇢ | l e ⇢
2 = x2 + y2
0, caso contrário
(2.13)
A PSF de uma frente de onda plana que passa através de uma abertura circular forma uma
figura de difração conhecida como Disco de Airy, visto na Figura 2.1. Essa figura é medida
no procedimento experimental deste trabalho.
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2.3 Turbulência Atmosférica
A turbulência foi descrita por um modelo de distribuição de energia proposto por Kolmogorov
que caracteriza estatisticamente a transferência de energia para o escoamento de um fluido
(Kolmogorov 1991). No modelo clássico que descreve a turbulência atmosférica, a energia
entra no sistema através de vórtices com tamanho grande L0 (denominado outer scale), que
são gerados pelo cisalhamento provocado pelos ventos. Esses vórtices em grande escala se
dividem em vórtices cada vez menores, de tamanho l, e que carregam cada vez menos energia.
Esses vórtices então se tornam pequenos o suficiente, l0 (inner scale), para que a energia seja
dissipada pelo atrito devido à viscosidade do fluido, parando a fragmentação do fluido em
escalas menores que a inner scale.
O escoamento de um fluido pode ser caracterizado como laminar, quando o movimento do
fluido ocorre de maneira ordenada e turbulento quando o escoamento apresenta perturbações
e um movimento aleatório em relação ao fluxo laminar. Estes dois regimes de escoamento são
classificados a partir do coeficiente de Reynolds para este fluido. Este coeficiente define como
turbulento o escoamento ao ultrapassar um valor crítico, que depende unicamente da estrutura
geométrica do fluido, como o diâmetro do vórtice (Roddier 1981).
Re = V0L0/v0, (2.14)
Onde V0 representa a velocidade característica do fluido, L0 o tamanho dos vórtices e v0 um
parâmetro cinemático que representa a viscosidade do fluido.
Quando Re se torna pequeno o suficiente o processo de divisão destes vórtices não ocorre
mais e a dissipação de energia ocorre principalmente por fricção do fluido, que é caracterizado
pela viscosidade. Como exemplo, o coeficiente de Reynolds para o ar, V0 = 1m/s L0 = 15m
e v0 = 15.0 · 10 6m2/s, é Re = 10.0x106, o que representa um fluido que está completamente
em regime turbulento.
O movimento da Terra, a topografia e o clima provocam a turbulência atmosférica. Uma
variação de temperatura na atmosfera de 0.1 a 1  C equivale a um milionésimo de desvio no
índice de refração do ar, que é suficiente para alterar a resolução do sistema óptico (Hardy
1998). O índice de refração do ar em função do tempo t e da posição no espaço r pode ser
dado por:
n(r, t) = n0 + n1(r, t) (2.15)
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Em que n0 é o índice de refração médio do ar e n1 é a variação espacial do índice de
refração do ar durante o intervalo de tempo t em que ocorre essa variação. A variação do índice
de refração com o tempo pode ser ignorada se considerarmos que o intervalo de mudanças na
turbulência é maior que o intervalo que a turbulência passa através da abertura do sistema
óptico, como é explicado na seção 2.5, que trata do método de Frozen Seeing:
n(r) = n0 + n1(r) (2.16)
O índice de refração n do ar é sensível a temperatura T e pressão P do meio. Essas flu-
tuações de temperatura e pressão alteram a densidade do ar e consequentemente modificam
o índice de refração. A variação do índice de refração entre dois pontos separados por uma
distância r na atmosfera pode ser aproximado somente em termos da pressão P e temperatura
T:
n(r) = (1 + n1(r)) = 77.6x10 6
P(r)
T (r)
(2.17)
A variação do índice de refração no espaço é um processo aleatório que não pode ser
determinada exatamente em todas as posições do espaço. Uma aproximação pode ser feita
para simplificar o cálculo se considerar um incremento estacionário sobre o processo aleatório.
Neste caso, a variação do índice de refração entre dois pontos, n(r + r1)  n(r1), pode ser
considerado um processo estacionário enquanto o índice de refração em um ponto, n(r), é
ainda considerado aleatório. Estas funções aleatórias estacionárias tratam indiretamente o
processo aleatório e podem ser descritas pela função de estrutura para o índice de refração
(Andrews & Phillips 2005):
Dn(r1, r2) =< [n(r1)  n(r2)]2 > (2.18)
A função de estrutura para o índice de refração representa a diferença quadrática média
dos índices de refração entre dois pontos, r1 e r2 do ensemble definido pelo símbolo < >.
Dn(r) =
8>>><>>>:C
2
Nr
2/3, l0 << r << L0
C2Nl
2/3
0 r
2, r << l0
(2.19)
O parâmetro r mostra a diferença r = r2  r1 entre os dois pontos e C2N é a constante de
estrutura, uma medida estatística que mostra o perfil vertical da turbulência atmosférica em
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função da altitude e do tempo. Para o estudo da propagação horizontal da luz considera-se C2N
constante.
Um modelo que descreve o perfil vertical de C2N é o de Hufnagle-Valley (Tyson 1996):
C2N(h) = 5.94x10
 23h10e h(
w
27 ) + 2.7x10 16e (
2h
3 ) + Ae 10h (2.20)
Nesta equação, h representa a altitude na atmosfera, A é uma constante e w representa
a raiz quadrática média da velocidade do vento, que são parâmetros ajustáveis a diferentes
configurações de r0 e ângulo isoplanático ✓0, definido na seção 2.4.1. C2N é dado em m
 2/3.
A medida de C2N é realizada experimentalmente em camadas na atmosfera através de me-
didas de temperaturas e pode variar de aproximadamente 1.0x10 17m 2/3 até 1.0x10 13m 2/3
(Andrews & Phillips 2005). Quanto menor for o valor mais fraca é a turbulência atmosférica.
A camada mais baixa, até 300m de altitude, é predominante e compreende cerca de 50% a
70% do perfil integrado da constante de estrutura C2N .
2.3.1 Parâmetro de Fried r0
O comprimento de coerência, ou parâmetro de Fried r0, é o comprimento sobre o qual a frente
de onda distorcida pode ser considerada plana, ou em fase, e não gera deformações na imagem
resultante.
Fried (1966) introduz este parâmetro ao calcular o poder de resolução de um telescópio
ao observar um objeto através da atmosfera. O poder de resolução do telescópio R é definido
como a integral da função de transferência óptica (OTF, do inglês Optical Transfer Function)
sobre todo o sistema óptico, que neste caso é formado pelo telescópio (B( f )) e a atmosfera
(T ( f )).
R =
Z
B( f )T ( f )d f (2.21)
Na equação, B(f) representa a OTF da atmosfera e T(f) a OTF do telescópio para uma
longa exposição, tempo maior do que aquele em que ocorrem as mudanças na atmosfera. A
frequência espacial em ciclos/radianos é f .
A resolução obtida na atmosfera,
R
B( f )d f , depende da turbulência atmosférica, quanto
maior for a turbulência, mais degradada será a imagem e menor a resolução alcançada. Mesmo
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que o diâmetro do telescópio alcance uma resolução,
R
T ( f )d f , maior que aquela obtida na at-
mosfera, a resolução do telescópio é limitada pela resolução da atmosfera. Para um telescópio
alcançar a mesma resolução da atmosfera, ele deve possuir um diâmetro r0:
R =
Z
B( f )d f =
Z
T ( f )d f (2.22)
R =
⇡
4
✓r0
 
◆2
(2.23)
Usando a expressão para B( f ) = exp( K f  5/3), onde K representa as condições de seeing
(Hardy 1998), o parâmetro de Fried pode ser escrito em função da constante de estrutura para
o índice de refração C2N ao longo da altitude da atmosfera h e do comprimento de onda   e
também da distância zenital ⇣ :
r 5/30 = 0.423
 
2⇡
 
!2
(sec⇣)
Z 1
0
C2N dh (2.24)
A interpretação matemática, especifica r0 como o diâmetro no qual a raiz quadrática média
da diferença de fase entre uma frente de onda plana e outra distorcida equivale a 1rad2 em  
= 0.5µm (Hardy 1998). r0 é uma medida estatística dos comprimentos em que essa diferença
de fase é aplicada.
A função de estrutura para o índice de refração pode ser dada em termos do parâmetro de
Fried:
Dn(r) = 6.88
 
r
r0
!5/3
(2.25)
A dependência de r0 em   mostra que o seeing aumenta para comprimentos de onda me-
nores, ou seja, o poder de resolução para grandes telescópios diminui para   pequenos.
Para um telescópio de 4m operando no visível por exemplo, o diâmetro do disco de Airy,
dado por  /D no espaço, possui aproximadamente 0.03 arco segundos. Em uma noite fotomé-
trica, com uma atmosfera estável, este ângulo, agora dado por  /r0, possui 0.4 arco segundos
(Andrews & Phillips 2005).
Como as imagens científicas geralmente são tomadas em um tempo de exposição longo,
tempo maior do que aquele em que ocorrem as mudanças na atmosfera, cada porção da frente
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de onda forma uma pequena imagem, durante o intervalo de tempo em que a turbulência se
mantém aproximadamente constante, com resolução delimitada pelo diâmetro D do telescó-
pio.
Com a passagem da turbulência sobre a abertura do sistema óptico, as pequenas imagens
se formam em locais diferentes do plano focal do telescópio, que se acumulam em uma grande
região, com diâmetro r0, formando o seeing, conforme visto na Figura 2.2.
O tamanho da imagem  ✓ é agora inversamente proporcional ao parâmetro de Fried r0
(Fried 1966), uma medida estatística que varia com o tempo e local de observação e especifica
a força da turbulência atmosférica.
 ✓ = 2.44
 
r0
(2.26)
Para uma onda plana sem distorção, o valor de r0 tende ao infinito. Este caso teórico é
dado para uma frente de onda fora da atmosfera. O parâmetro de Fried diminui à medida que
os efeitos de turbulência tornam-se importantes, alcançando valores de 5 cm, em condições
atmosféricas com grande turbulência e 10 a 20 cm quando condições atmosféricas favoráveis
à observação (Buscher et al. 1995).
Se o espelho primário de um telescópio for menor que o parâmetro de Fried, a imagem
formada encontra-se dentro do limite de difração dado pelo diâmetro do telescópio. Caso con-
trario, o telescópio só atingirá o limite de difração se a frente de onda distorcida for corrigida.
2.3.2 Densidade Espectral de Potências
A função de estrutura para o índice de refração pode ser dada também em termos da função
de autocorrelação:
Dn(r) = 2[ n(0)   n(r)] (2.27)
Esta função de autocorrelação está relacionada à densidade espectral de pot ncias (PSD)
através do teorema de Wiener-Kinchin:
 n(r) =
Z 1
 1
 n()e jr d (2.28)
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bump in the spectrum is more clearly revealed. Other analytic approximations to
the Hill spectrum have been developed by Churnside [24] and by Frehlich [25].
The general effect of the modified spectrum on various statistical quantities can
be observed by considering the refractive-index structure function. That is, the
analytic form of the refractive-index structure function based on the Tatarskii
Figure 3.5 Spectral models of refractive-index fluctuations.
Figure 3.6 Scaled spectral models of refractive-index fluctuations plotted as a function
of kl0.
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Figura 2.4: Densidade espectral de potência para a turbulência atmosférica em fun-
ção das frequências espaciais . O espectro de von Karman é definido para uma escala
interna l0 = 1cm e uma escala externa L0 = 10m. Fonte: Andrews & Phillips (2005)
A PSD (do inglês Power Spectrum Density) é uma medida que indica como a potência de
um sinal é distribuída por suas frequências. Ou seja, a potência destes vórtices de diferentes
tamanhos nos fornece um espectro da turbulência atmosférica.
A PSD é dada como função da frequência espacial , com  = 2⇡/l, e da constante de
estrutura para as flutuações nos índices de refraçãoC2N . No modelo de Kolmogorov, a equação
é válida apenas na região na qual a PSD é bem definida, que abrange l0 < l < L0.
 n() = 0.033C2N
 11/3 (2.29)
Outro modelo que descreve a densidade espectral de potências é proposto por Tartarskii. A
PSD é válida para número de ondas    1/L0, onde m = 5.92/l0, e possui a lei de potências:
 n() = 0.033C2N
 11/3exp
  2
2m
!
(2.30)
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Von Karman também define a PSD dada por:
 N() = 0.033C2N .
exp
  2
2m
!
(2 + 20)11/6
(2.31)
Onde 0    1 e 0 = 2⇡/L0 .
Todos os modelos apresentam a lei de potências  11/3 onde eles estão definidos. A Figura
2.4 mostra a densidade espectral de potência normalizada.
A PSD também pode ser dada em função do parâmetro de Fried r0 e da frequência espacial
, definida no plano da pupila do telescópio. A integral do perfil de turbulência, dada pela
função constante de estrutura para o índice de refração C2N , sobre toda a altura h da atmosfera
está relacionada com r0 e pelo comprimento de onda   através da equação 2.24. A PSD
descrita por Kolmogorov pode ser dada assim apenas em função das frequências espaciais  e
do comprimento de coerência de Fried r0:
 () =
0.023
r5/30 11/3
(2.32)
Um modelo empírico que leva em consideração o intervalo de frequências espaciais onde
a PSD é bem definida é o espectro de Von Karman (Voitsekhovich 1995), definido por:
 () =
0.023
r5/30
(2 + L 20 )
 11/2exp( l202) (2.33)
O espectro de Hills-Andrew (Innocenti & Consortini 2004) também descreve a PSD em
termos da outer scale e inner scale:
 () =
0.023
r5/30
(2 + L 20 )
 11/2[1 + 3.43l0 + 0.538(l0)]7/6exp( 3.625l202) (2.34)
2.4 Óptica Adaptativa Clássica
A Óptica Adaptativa é uma técnica de correção da frente de onda em tempo real que tem por
finalidade recuperar a resolução de um telescópio perdida devido à turbulência atmosférica.
2.4 Óptica Adaptativa Clássica 29
Telescópio
Estrela de
referência
Objeto 
cientí?co
Atmosfera Câmera
Sensor de
frente de onda
Controle
Es
pe
lho
de
for
má
vel
Figura 2.5: Sistema de Óptica Adaptativa. A luz proveniente da estrela de referência
é direcionada para um sensor de frente de onda que determina a distorção provocada
pela turbulência atmosférica. Um sistema de controle traduz as informações do sen-
sor de frente de onda para voltagens dos pistões do espelho deformável, que adquire
a mesma forma da frente de onda distorcida e por reflexão torna a onda plana nova-
mente. A luz do objeto científico, já corrigida é então direcionada para uma câmera
científica.
Com esta técnica é possível corrigir a distorção atmosférica através da medição das defasagens
na frente de onda e aplicá-las em um espelho deformável. A frente de onda deformada ao
refletir neste espelho torna-se plana novamente e o telescópio fica mais próximo de atingir a
resolução teórica, dada pelo limite de difração.
Essa correção ocorre de acordo com a montagem descrita no diagrama da Figura 2.5.
Nesta configuração, a luz da estrela de referência (descrita na sessão 2.4.1), em vermelho,
incide sobre a abertura do telescópio e é direcionada para o sensor de frente de onda, que
recupera informações acerca da distorção provocada pela turbulência atmosférica e envia para
um sistema de controle. Neste momento a forma da frente de onda é definida e o sistema
de controle recria a forma da frente de onda distorcida sobre um espelho deformável. A luz
do objeto científico, em azul, que passa através da mesma turbulência é então corrigida pelo
espelho deformável que por reflexão torna a frente de onda plana novamente.
Nesse modelo, a correção realizada pelo espelho ocorre sobre a frente de onda já corrigida
em um estágio de correção anterior Essa forma de correção da distorção residual define um
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Figura 2.6: Sensor de frente de onda Shack-Hartmann. Em (a) a frente de onda plana
incide sobre a matriz de micro lentes e forma as imagens com um padrão regular,
como verificado abaixo. Em (b) uma frente de onda distorcida incide sobre as micro
lentes e forma as imagens deslocadas em relação ao caso (a).
laço fechado em Óptica Adaptativa.
2.4.1 Sensores de Frente de Onda
Os sensores de frente de onda são responsáveis por determinar qual é a distorção provocada
pela turbulência atmosférica. A maneira mais comum de se determinar a forma da frente de
onda é através de medidas indiretas (Roddier 1999), como o sensor de curvatura e o sensor
Shack-Hartmann, utilizado neste trabalho e descrito nesta seção.
O sensor de frente de onda do tipo Shack-Hartmann é formado por uma matriz de lentes
e uma câmera. A matriz de lentes divide a frente de onda em subaberturas, delimitadas por
cada uma das lentes da matriz. Essas lentes formam imagens no plano da câmera, gerando
uma matriz de pequenas imagens (Platt 2001).
A Figura 2.6 mostra o perfil de um sensor Shack-Hartmann. Na imagem à esquerda, uma
frente de onda plana chega até o sensor e forma pequenas imagens no plano da câmera, en-
quanto uma frente de onda distorcida forma as imagens pelas mesmas subaberturas em posi-
ções diferentes. O deslocamento sofrido na posição destas imagens é utilizado para recuperar
a forma da frente de onda.
É possível obter o deslocamento sofrido por cada imagem da matriz e relacionar com a
inclinação da frente de onda em cada uma das subaberturas. Ao medir as inclinações de cada
subabertura a frente de onda pode ser reconstruída combinando cada uma destas medidas, con-
forme ilustrado na Figura 2.7. Nesta ilustração, um corte lateral da frente de onda mostra as
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Figura 2.7: Reconstrução da frente de onda a partir da combinação de medidas inde-
pendentes das inclinações medidas pelo sensor Shack-Hartmann.
inclinações obtidas por uma linha do sensor de frente de onda Shack-Hartmann. A reconstru-
ção da frente de onda completa ocorre combinando cada uma das medidas, como visto abaixo
na mesma figura.
Um dos métodos para recuperar a frente de onda é descrito por Southwell (1980). O
método proposto por Fried relaciona os deslocamentos das imagens com as inclinações da
frente de onda na borda de cada subabertura da matriz. A subabertura ilustrada na Figura 2.8
tem suas inclinações S x e S y, nas direções x e y respectivamente, dada pela posição no eixo z,
localizada na borda da subabertura, definido por:
S x =
(z2  z4)/2 + (z1  z3)/2
d
(2.35)
S y =
(z3  z4)/2 + (z2  z1)/2
d
(2.36)
Onde d é a distância entre duas subaberturas.
A Figura 2.9 mostra uma matriz de inclinações para um sensor Shack-Hartmann formado
por 4x4 subaberturas. Para este caso constrói-se um sistema de equações relacionando incli-
nações da frente de onda com deslocamentos das imagens para todas as subaberturas:
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Figura 2.8: Uma subabertura do sensor Shack-Hartmann e a relação das inclinações
medidas S x e S y a partir dos deslocamentos da imagem gerada nesta subabertura com
a posição Z1 a Z4 da subabertura.
26666666666666666666666666666666664
S x1
S y1
...
S x16
S y16
37777777777777777777777777777777775
=
1
2d
.
266666666666666664
 1 1 0 0 0  1 1 · · ·
 1  1 0 0 0 1 1 · · ·
...
...
...
...
...
...
...
. . .
377777777777777775 .
26666666666666666666666664
z1
z2
...
z25
37777777777777777777777775
Analiticamente podemos escrever essa matriz como:
~s = B.~z (2.37)
Para recuperar o vetor ~z é necessário inverter a matriz B. Como a matriz não é quadrada a
inversão pode ser feita com uma técnica de pseudo-inversão de matrizes, desta forma a posição
da subabertura é dada como produto da matriz B 1 com ~s:
~z = B 1.~s (2.38)
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Figura 2.9: Matriz de inclinações para um sensor Shack-Hartmann completo. As in-
clinações estão relacionadas às posições das subaberturas que delimitam a inclinação
da frente de onda.
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Figura 2.10: Ângulo anisoplanático, ângulo entre a estrela guia e o objeto científico.
Estrela Guia Laser
O sensor de frente de onda utiliza uma estrela de referência próxima ao objeto científico que
é observado para obter a distorção da frente de onda. Essa estrela guia é utilizada para obter
as imagens da matriz de micro lentes.
O ângulo isoplanático ✓0 define a diferença angular máxima entre esta estrela guia e o
objeto de observação para que a luz atravesse a mesma turbulência atmosférica, como visto na
Figura 2.10. À medida que a estrela de referência se afasta do objeto científico a diferença na
distorção de fase que os dois objetos experimentam aumenta gradativamente, efeito conhecido
como anisoplanatismo angular. Para que a correção sobre a frente de onda do objeto científico
se torne efetiva é preciso que os dois objetos se situem dentro do mesmo campo, definido pelo
ângulo isoplanático ✓0:
✓0 = [2.91
 
2⇡
 
!2
(sec8/3⇣)
Z 1
0
C2N(h)h
5/3dh] 3/5 (2.39)
Assim a turbulência percebida pela estrela de referência é a mesma turbulência que o objeto
de interesse científico atravessa pela atmosfera. Além de próxima ao objeto de observação,
a estrela de referência deve ter brilho suficiente para que o sensor Shack-Hartmann adquira
imagens em tempo hábil para realizar as correções em uma frequência maior do que ocorrem
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as mudanças na turbulência atmosférica.
O sensor Shack-Hartmann deve ser rápido o suficiente para acompanhar as mudanças de
turbulência na atmosfera, com uma frequência de correção da ordem de 1/⌧0 do tempo de
coerência da atmosfera. O tempo de coerência da frente de onda é o tempo necessário para
que a camada de turbulência atmosférica, descrita pela aproximação de Taylor, se mover sobre
uma distância r0 com uma velocidade v definida pelo vento.
⌧0 = 0.57 6/5
 Z 1
0
v(h)5/3C2N(h)dh
!
(2.40)
Quanto menor for ⌧0, maior deve ser a frequência de correção do sistema de Óptica Adapta-
tiva. A frequência de correção típica é da ordem de 1kHz para comprimentos de onda situados
na banda do visível (Davies & Kasper 2012)
Em muitas direções do céu não há estrelas adequadas para servir de referência, por isso
criam-se estrelas ‘artificiais’ com auxílio de lasers.
Uma método de criar uma estrela artificial em Óptica Adaptativa é através da dispersão
de Rayleigh. Para isso focaliza-se um laser em uma camada da atmosfera que por reemissão
de luz difusa, ao excitar os átomos desta camada da atmosfera, cria uma estrela artificial
(Bonaccini Calia et al. 2010). A maneira mais comum é usar um laser com   = 589nm que é
emitido do telescópio e encontra a camada de sódio, situada em torno de 90 km de altitude e
com aproximadamente 10 km de espessura. O laser então excita a linha D2 do átomo de sódio
que reemite a luz em todas as direções. Essa luz então é usada como estrela artificial.
A dispersão do índice de refração n em função do comprimento de onda   é da ordem
de  n = 4.13.10 6 para   = 0.5 a 1.5µm (Jolissaint 2006). Por este motivo o ar pode ser
considerado um meio acromático e o sensor de frente de onda pode realizar as medições em
um comprimento de onda diferente daquele no qual se está realizando a observação científica.
Uma desvantagem em usar a estrela artificial é que as imagens de cada micro lente do
sensor Shack-Hartmann para um telescópio gigante são radialmente alongadas a partir do
centro do espelho primário do telescópio (Lardière et al. 2009). Outra desvantagem é a baixa
amostragem da turbulência atmosférica (Viard et al. 2002). A diferença entre a estrela de
referência natural e artificial está no fato de que a estrela consegue amostrar toda a turbulência
atmosférica pela qual a luz atravessa, já a estrela artificial passa apenas pela turbulência a
partir da altitude que ela foi criada, que fica em torno de 90km da superfície da Terra.
Ao atravessar a atmosfera, a luz da estrela de referência natural atravessa um cilindro da
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is worse for the lower altitude Rayleigh beacons than
for sodium LGS, making the latter generally prefer-
able except for specific applications to be discussed
later. Furthermore, since the outbound laser light
is deflected in an unknown way by atmospheric tur-
bulence, measurements of the global motion of the
beacon seen by the wavefront sensor looking at the
returned light cannot be related directly to the mo-
tion of starlight. Instead, a separate fast sensor look-
ing at a natural star must be employed to sense that
component of the aberration, but since this can be
done using the full aperture of the telescope, the star
can be much fainter than is required for AO systems
that rely entirely on natural stars, down to about
mV ¼ 18.
In addition to the advent of the LGS, advances in
wavefront sensing, deformable mirror technology,
and control have been made, in some instances in di-
rect response to scientific needs. In others, the moti-
vation has been nonastronomical, but the result has
nonetheless been of benefit to AO. Two such ad-
vances bear mentioning here since they are or will
very shortly be in commissioned systems.
In 1993, Salinari [11] suggested that the secondary
mirror of a telescope could bemade to be the adaptive
element in an AO system. The task of manufacturing
such a mirror presented new challenges in optical
fabrication and servo control, but the scientific payoff
is twofold: first, because the adaptive correction is in-
troduced in the telescope itself, no additional optical
relay is required to image the telescope’s primary
mirror onto a separate DM. The reduction in the
number of optical surfaces at ambient temperature
in the beam greatly reduces the integration time re-
quired to make a given observation in the thermal IR
bands longward of 2:5 μm [12]. Second, the necessa-
rily large size of a secondary mirror in comparison to
conventional DMs admits correction over a wide field
of view: since the product of telescope diameter and
angular size of the field is preserved through an op-
tical system, a large DM keeps ray angles at the edge
of the field manageably low.
The first (and so far only) adaptive secondary
mirror has been in operation at the 6:5m Multiple
Mirror Telescope (MMT) since 2002. It is shown in
Fig. 4. The optical surface is a hyperbolic Zerodur
membrane of average thickness 2mm and 64 cm
Fig. 2. (Color online) (a) Cartoon illustrating the field dependence of the effect of high-altitude turbulence on the light from two astro-
nomical objects. When a natural star is used as the AO beacon, this effect degrades performance for science objects that are displaced from
it. (b) The field effect can be mitigated by use of a laser guide star, but the finite range introduces its own sampling error. (c) By deploying
multiple laser beacons, the turbulence can be fully sampled, and through tomographic analysis of the beacon signals, the 3D structure of
the turbulence can be deduced.
Fig. 3. (Color online) Photograph of the beam from a sodium re-
sonance guide star laser propagating from a telescope at the SOR,
taken with a Nikon digital camera with a 400mm telephoto lens
approximately 50m off axis. The timed exposure shows the Ray-
leigh scattering decreasing as the atmospheric density drops and
the spot in the mesospheric sodium layer in the upper right. Inset
is an image of the resonance beacon as seen by the telescope itself.
Stars appear as trails, evidence of camera shake. Photograph by
Art Goodman; used with permission.
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Figura 2.11: Efe to cone de um estrela guia laser. Em ( ) é ilustrado o cilindro e
luz, em pontilhado, feito por uma estrela natural para a detecção da turbulência atmos-
férica e corr ção da imagem do objeto científico. Em (b) o cone de luz provocado pela
estrela artificial, a turbulência acima do pontilhado não é amostrada. E em (c) dois
cones d luz são usados como estrela rtificial p r m ior amostragem da turbulência.
Fonte: (Hart 2010)
atmosfera e abrange toda a turbulência sofrida por este objeto 2.11 (a). A estrela artificial atra-
vessa um cone da atmosfera, limitando a c rreção da turbulência ao excluir a região abrangida
pelo cilindro no caso anterior 2.11 (b). A falta de amostragem desta parte da turbulência
atmosférica causa um erro de medição de frente de onda que é conhecido como efeito cone.
Detecção de Centroide de Imagens
Algoritmos de centroide são técnicas para se determinar o centro real de uma imagem gerada
em cada subabertura do sensor de frente de onda do tipo Shack-H rtmann. As técnicas utili-
zadas neste trabalho são o centro de gravidade (CoG, do inglês Center of Gravity e o centro
de gravidade com limiar (TCoG, do inglês Thresholded Centre of Gravity).
Do pacote de ferramentas de análises astronômicas PyRAF, linha de comando em lingua-
gem Python para execução do pacote IRAF, de Image Reduction Analysis Facility, utilizo
também a rotina daofind para encontrar o centroide das imagens. A rotina daofind do PyRAF
detecta as imagens geradas por cada subabertura e retorna o centroide nas direções x e y por
meio de m ajuste de curvas sobre o perfil da imagem.
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Centro de Gravidade (CoG)
O centro de gravidade (CoG) é a técnica de detecção de centroide mais simples e utiliza a in-
tensidade do pixel Ix,y e as coordenadas x e y deste pixel para encontrar o centro de gravidade:
xCoG =
P
xIx,yP
Ix,y
(2.41)
yCoG =
P
yIx,yP
Ix,y
(2.42)
Como a somatória é feita sobre todos os pixels da subabertura, essa técnica fica sujeita
à influência do ruído da imagem. Esse efeito pode ser evitado com o segundo método de
detecção de centroide ao restringir a intensidade do pixel a ser usado na somatória.
Centro de Gravidade com Limiar (TCoG)
O cálculo do centro de gravidade com limiar (TCoG) utiliza uma variável, o limiar T, para de-
terminar quais pixels serão utilizados na somatória. Ao determinar o pixel com maior intensi-
dade, Imax, cria-se um limite IT de intensidades que participam da somatória, com IT = T.Imax.
Para a coordenada y, o cálculo é parecido com a técnica CoG :
yTCoG =
P
I>IT y(I  IT )P
I>IT (I  IT )
(2.43)
Se o limiar T for igual a 20% da intensidade máxima por exemplo, grande parte do ruído
das imagens é descartado no cálculo do centroide das imagens.
Ajuste de uma curva gaussiana (Gauss)
O terceiro método de detecção de centroide é considerado mais robusto pois define a posição
da imagem nas direções x e y através do ajuste de uma curva gaussiana sobre a imagem
formada pela microlente do sensor de frente de onda.
O pico da função ajustada é utilizado como ponto de centroide da imagem. O método
utilizado neste trabalho ajusta uma curva gaussiana sobre a distribuição de intensidade da
imagem e retorna o centroide a partir deste ajuste com o auxílio do PyRAF.
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Figura 2.12: Espelho deformável segmentado e contínuo. Fonte: Mello et al. (2014)
2.4.2 Corretores de Frente de Onda
Espelho deformável é uma superfície cuja forma pode ser modificada a fim de adquirir o for-
mato da frente de onda distorcida, e por reflexão, tornar a frente de onda plana novamente.
Os espelhos podem sofrer deformação devido a atuadores que agem como pistão sob a super-
fície do espelho. Esse é o caso dos espelhos segmentados, contínuos e de membrana, como
ilustrado na Figura 2.12. E também podem sofrer deformação devido à dilatação volumétrica
causada por uma voltagem aplicada, no caso dos espelhos bimórficos.
No caso do espelho segmentado cada segmento do espelho é independente do segmento
vizinho e controlado por atuadores únicos (pistão) ou triplos (tip/tilt e pistão). O espelho con-
tínuo possui uma superfície flexível refletora única apoiada sobre atuadores que se movimenta
para cima ou para baixo, deformando localmente a superfície do espelho.
O espelho deformável de membrana possui eletrodos no lugar de atuadores. A superfície
refletora é coberta por um eletrodo transparente e sustentada por outros pequenos eletrodos
individuais. A deformação da superfície ocorre quando aplica-se uma voltagem sobre estes
eletrodos.
O espelho deformável bimórfico é composto por uma base de material piezoelétrico, onde
se situam os eletrodos individuais e uma base metálica ou de vidro que contém o segundo ele-
trodo e é coberta por uma superfície refletora. Como nos espelhos de membrana, os eletrodos
são responsáveis pela curvatura do espelho, que agora é deformado pela diferença de dilatação
volumétrica entre os dois materiais que compõem a base do espelho.
Um parâmetro usado para caracterizar o espelho deformável é a função de influência (Bec-
kers 1993), que representa a ação de um único atuador sobre toda a superfície do espelho. A
deformação causada por um único atuador depende das propriedades físicas do espelho e for-
nece a região do espelho e intensidade no qual esse atuador age.
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Figura 2.13: Sistema de controle para Óptica Adaptativa. As distorções da frente
de onda incidente  tur são subtraídas pelo espelho deformável  corr que fornece como
resultado uma frente de onda com erro residual  res que é medida pelo sensor de frente
de onda H.O sensor de frente de onda H envia então as informações para o controle
C que reconstrói a frente de onda sobre o espelho deformável G. Fonte: Mello et al.
(2014).
A distorção da frente de onda é então aplicada sobre um espelho deformável, que faz o
efeito inverso da turbulência atmosférica, ao tornar a onda plana novamente e recuperar a
resolução perdida gerando uma imagem perfeita.
2.4.3 Sistema de Controle
A forma mais comum de correção da frente de onda com Óptica Adaptativa é em laço fechado,
esse método é ilustrado na Figura 2.13. Os desvios de fase da frente de onda incidente  tur são
subtraídos pelo espelho deformável  corr. O resultado desta subtração é uma frente de onda
com erro residual  res.
A medida das inclinações da frente de onda é realizada pelo sensorH sobre a frente de onda
residual  res, corrigida pelo espelho deformável. O sensor de frente de onda H envia então as
informações para o controle C que reconstrói a frente de onda sobre o espelho deformável
G. O espelho deformável reproduz a frente de onda  DM que é subtraída da frente de onda
incidente  tur resultando na frente de onda com erro residual  res, fechando o laço.
A reprodução da forma da frente de onda sobre o espelho deformável ocorre por meio de
atuadores sob a superfície do espelho. O sistema de controle deve traduzir a informação do
sensor de frente de onda em voltagens, que impulsionam os atuadores para frente ou para trás
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no espelho deformável. Assim não é necessário recriar a forma da frente de onda para obter
as voltagens sobre os atuadores. A relação das inclinações medidas pelo sensor de frente de
onda com as voltagens é dada por:
M 1 = N 1.B 1 (2.44)
Em que N 1 é a matriz de voltagens e B 1 é a matriz que relaciona as inclinações com os
deslocamentos no sensor de frente de onda. A matriz M 1 relaciona as inclinações com as
voltagens diretamente.
Para se conseguir esta matriz verifica-se a deformação causada no espelho deformável por
um único atuador. A variação de fase sobre uma frente de onda plana causada por um atuador
sujeito a uma voltagem específica no espelho deformável é chamada de função de influência
do atuador. Por exemplo, uma frente de onda plana incide sobre o espelho que está sujeito
à ação de um único atuador. O sensor de frente de onda mede as inclinações desta frente de
onda distorcida e relaciona estas inclinações com a voltagem deste atuador.
O conjunto de todas as variações de fase que o espelho deformável pode reproduzir é
dado pela combinação linear de todas as funções de influência do atuador (Gendron 1994). A
relação das voltagens dos atuadores ~v com as inclinações ~s é então obtida por:
~s = M.~v (2.45)
2.5 Simulação da Turbulência Atmosférica
Um modelo para recriar a turbulência atmosférica em laboratório é conhecido como Taylor
Frozen Turbulence Approximation ou somente Frozen Seeing (Roggemann et al. 1995). Neste
modelo uma camada da atmosfera mantém suas propriedades estáticas enquanto passa através
da abertura do sistema óptico com uma velocidade constante determinada pelas condições
climáticas locais. O tempo em que ocorrem as variações nos índices de refração do ar é maior
que o tempo que a turbulência leva para passar sobre o telescópio.
As distorções provocadas pela atmosfera sobre a luz podem ser gravadas em uma super-
fície e adicionadas na frente de onda plana. Essas superfícies, chamadas de phase screen,
comprimem a variação de caminho óptico resultante da passagem da luz sobre toda a atmos-
fera até o telescópio em um único plano. Por ser um modelo estático, não existe variação das
distorções com o tempo, que é determinada pelo deslocamento da turbulência sobre a abertura
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Figura 2.14: Pela aproximação de Taylor uma parte da atmosfera tem suas propri-
edades estáticas e percorre uma distância sobre a abertura do telescópio com uma
velocidade constante v. Fonte: (Stull 1989)
so sistema óptico. assim como ocorre em um caso real.
Ao estudar a turbulência atmosférica é necessário realizar medidas que geralmente levam
um tempo maior do que ocorrem as variações nos parâmetros físicos que determinam um
padrão de turbulência, como temperatura e pressão. Uma maneira mais fácil é realizar estas
medidas sobre toda a extensão desta porção da atmosfera a partir de um único ponto, em um
intervalo de tempo maior. Para tanto é necessário que as propriedades físicas desta porção
da atmosfera se mantenham inalteradas enquanto as medidas são efetuadas, ou que tenhamos
uma turbulência congelada (Stull 1989).
A Figura 2.14 ilustra o caso em que uma parte da atmosfera é completamente amostrada,
sem modificação no gradiente de temperatura no interior. Nesta figura um vórtice de 100 m
de comprimento atravessa o ponto onde é realizada a obtenção dos dados a uma velocidade de
10 m/s sem modificar o gradiente de temperatura de  T = 5 C no seu interior.
Uma das técnicas já citadas para recriar essa turbulência é gravar sobre uma placa acrílica
ranhuras com um padrão de turbulência para modificar a frente de onda que passa através desta
placa (Rampy et al. 2012). A variação temporal ocorre ao deslocar essa placa em relação à
abertura óptica do sistema. Este método é caro e demanda tempo para fabricação de placas
com novos padrões de turbulência
OModulador Espacial de Luz - SLM pode ser usado para distorcer a frente de onda através
de uma imagem com o mesmo padrão de turbulência que é colocado sobre o cristal líquido.
Desta forma novos padrões de distorção sobre a frente de onda podem ser digitalmente cons-
truídos, além de poder simular a passagem da turbulência sobre a abertura do sistema óptico
sem a necessidade de componentes mecânicos que realizam o deslocamento como ocorre com
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wavelength and lower birefringence. To obtain a short focal length, we could increase dǻn or reduce 
the lens aperture. Most of high birefringence LCs have ∆n ~0.4 [57]. Some ultra-high ∆n (>0.6) LCs 
have been developed, but their large viscosity leads to a slow response time [58]. Similarly, increasing 
the LC layer thickness also causes a sluggish response time, as Equation (7) indicates. 
Figure 1. Operation principle of a nematic LC lens: (a) LC molecular and polarization 
dependent refractive index; (b) schematic structure of a homogeneous LC cell, the incident 
light sees ne; (c) LC directors are reoriented along the electric field and the incident light 
sees no; (d) LC directors are reoriented by a ș angle and the incident light sees neff(ș);  
(e) positive LC lens, and (f) negative LC lens. 
 
LC/polymer composites, consisting of LC and polymer, are an important extension of pure LC 
systems, which offer more flexibility and much richer functionality than LC alone. Depending on the 
monomer concentration, LC/polymer composites can be divided into three major categories:  
polymer-dispersed LCs (PDLCs) [59], polymer-stabilized LCs (PSLCs) [60], and polymer-network 
LCs (PNLCs) [61]. PDLC consists of a higher percentage of monomer (>20 wt %), while PSLC 
consists of a lower percentage of monomer (<10 wt %), PNLC consists of a medium percentage of 
monomer (10 wt % ~ 20 wt %). Due to the anchoring effect of polymer network, microlenses, based 
on PDLC/PSLC/PNLC, offer a relatively fast response time in comparison with pure nematic LC 
microlenses. Nevertheless, the domain size needs to be carefully controlled to avoid scattering. 
2.2. Microlens Using Nanosized Polymer-Dispersed Liquid Crystal Droplets 
In 2005, Ren et al. demonstrated a fast-response microlens array using nanosized PDLC droplets [54], 
as Figure 2 shows. UV-curable monomer NOA65 is first molded to form plano-concave microlens 
Direção da fricção
Substrato
LC diretor
Espaçador
Feixe de luz
polarizada
Frente de onda
Figura 2.15: Princípio de funcionamento do SLM. Em (a) o eixo ordinário no de uma
molécula do c istal líquido, em (b) o aprisioname to das moléculas entre um substrato
e a orientação destas moléculas na ausência de campo elétrico e (c) com um campo
elétrico aplicado. Em (d) é visto o novo ângulo de orientação das moléculas causado
pela aplicação de um campo elétrico e em (e) e (f) o efeito sobre uma frente de onda
plana que atravessa o modulador espacial de luz. Adaptado de: Xu et al. (2014)
as placas de acrílico.
2.5.1 Modulador Espacial de Luz como Phase Screen
O Modulador Espacial de Luz - SLM c iste em uma matriz bidimensional de células que
aprisionam um tipo de cristal líquido entre eletrodo . Estes eletrod s permitem ontrole
externo de uma voltagem sobre cada uma destas células. Essa voltagem cria um campo elétrico
em cada pixel que define a orientação das moléculas do cristal líquido. A orientação das
moléculas dentro da célula determina um índice de refração para a luz que atravessa o cristal
liquido (Cheng 2010).
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Uma luz linearmente polarizada paralela ao eixo principal possui um índice de refração no
(n do raio ordinário) diferente do eixo perpendicular ne (n do eixo extraordinário), conforme
visto na Figura 2.15 (a). O índice de refração em um ângulo qualquer entre esses dois eixos é
dado por:
ne f f (z) =
nenoq
(n2e sin
2(✓) + n2o cos2(✓))
(2.46)
Onde ne e no são os índices de refração para os raios ordinário e extraordinário e ✓ é o
ângulo entre a polarização da luz incidente em relação ao eixo principal. Esta mudança de
índice de refração é usada para corrigir a frente de onda assim como ocorre com o espelho
deformável.
O alinhamento dessas moléculas pode ser modificado ao aplicar uma voltagem entre es-
ses eletrodos. O ângulo de orientação das moléculas é dado em função da intensidade do
campo elétrico aplicado entre os eletrodos (Restaino 2003), como visto na Figura 2.15 (d). A
modulação de fase para um feixe polarizado que passa através do cristal liquido é dada por:
   =
2⇡
 
d/2Z
 d/2
[n(z)  n]dz+ <    >T (2.47)
Em que d é a espessura da camada de cristal líquido e n é o índice de refração na ausência
de campo elétrico aplicado. O termo <    >T refere-se ao desvio de fase provocado por
flutuações térmicas sobre o cristal líquido.
A Figura 2.15 ilustra o efeito do SLM sobre uma frente de onda. Nesta figura está repre-
sentada como as moléculas estão organizadas dentro do pixel e como essa organização afeta
uma frente de onda plana que atravessa cada um destes pixels.
Quando uma imagem é reproduzida sobre o SLM, o controle digital fornece a cada pixel
um valor inteiro que definem as escalas de cinza, por modular a intensidade, que caracterizam
a orientação destas moléculas. Quanto mais escuro estiver o pixel, maior será a defasagem
sofrida pela frente de onda.
Capítulo 3
Método
Neste capítulo apresento a nossa montagem experimental para testar o modulador espacial
de luz (SLM, do inglês Spatial Light Modulator). Diferentes montagens são usadas para as
calibrações, para a definição do intervalo em que as phase screens são bem determinadas e
para a validação do SLM.
A bancada óptica que montei no Laboratório de Óptica do Grupo de Astrofísica da Uni-
versidade Federal de Santa Catarina (GAS-UFSC) tem por finalidade validar o uso do SLM
como simulador de turbulência atmosférica para o uso como phase screen em Óptica Adapta-
tiva. Para tanto recupero o parâmetro de Fried r0 e a densidade espectral de potências (PSD,
do inglês Power Spectral Density) a partir de um padrão de turbulência que é aplicado sobre o
SLM.
Explico também como a imagem com este padrão de turbulência é criada, bem como a
aplicação e recuperação dos parâmetros de turbulência.
3.1 Montagem Experimental
A configuração da bancada óptica é ilustrada na Figura 3.1. Nesta montagem um filtro linear
FL é utilizado para diminuir a intensidade do feixe de laser que incide sobre uma lente objetiva
de um microscópio MO1. A lente MO1 está situada no foco da lente colimadora L1. O feixe
laser colimado passa então através de um polarizador P1 que filtra a polarização na direção ho-
rizontal. Essa direção de polarização é utilizada para maximizar a defasagem e é determinada
de acordo com a montagem do SLM. Essa direção deve permanecer igual à direção de maior
comprimento do SLM, por conta do alinhamento das moléculas do cristal líquido dentro de
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LASER câmera
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OM1 L1
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Shack-Hartmann
Figura 3.1: Montagem experimental utilizada para validação do SLM como phase
screen em Óptica Adaptativa. Os componentes da bancada L2 FE e L3 formam o filtro
espacial enquanto a matriz de micro lentes ML e a câmera formam o sensor de frente
de onda Shack-Hartmann. Os demais componentes são o filtro linear FL, as lentes
objetivas de um microscópio MO, o SLM e os polarizadores P.
cada pixel do modulador espacial de luz.
O feixe laser atravessa então o SLM, onde a luz sofre as distorções provocadas pelo cristal
líquido e depois incide sobre um segundo polarizador P2 que garante que a luz detectada tenha
a mesma polarização da luz que incidiu sobre o SLM. A lente L2 converge o feixe sobre um
filtro espacial FE que delimita a porção da figura de difração que é utilizada para a detecção
no sensor de frente de onda. Neste caso utilizo o primeiro máximo da figura de difração. A
lente L3 colima novamente o feixe sobre a matriz de micro lentes ML. Cada lente desta matriz
forma uma imagem do feixe laser na câmera.
Tabela 3.1: Propriedades do Modulador Espacial de Luz Holoeye LC 2012 conforme
Manual V1.0 05/2013
Níveis de fase 256 (8bit)
 rea ativa 36.9 x 27.6 mm
Resolução 1024 x 768 pixels
Largura diagonal 1.8"
Pixel Pitch 36 µm
Taxa de amostragem 60 Hz
O modulador espacial de luz (SLM) utilizado neste trabalho é o modelo LC 2012 trans-
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Figura 3.2: Em a) a frente de onda plana (traço azul) e a frente de onda distorcida
(traço vermelho). Em b) a frente de onda distorcida discretizada pelo sensor Shack-
Hartmann. Em c) a escala de pixel de uma subabertura do sensor Shack-Hartmann
com diâmetro dML e distância focal fML. A micro lente forma imagens de cada frente
de onda em diferentes pontos do plano focal, na câmera, que estão separadas por uma
distância de lpix.
lucent LCD da fabricante Holoeye. Seus principais parâmetros são apresentados na Tabela
3.1. Por ser um modulador espacial de transmissão, a luz passa uma única vez pelo cristal
líquido e experimenta um índice de refração de acordo com a direção de polarização da luz
que atravessa o cristal líquido. Esta polarização é ajustada para coincidir com a direção de
maior comprimento do SLM, paralela aos 1024 pixels, onde ocorre a máxima amplitude de
defasagem para o comprimento de onda.
Os polarizadores funcionam como divisores de feixe que refletem uma polarização da luz
e transmitem a segunda polarização, ortogonal à luz refletida. Os polarizadores possuem efi-
ciência máxima para o laser utilizado, que emite em um comprimento de onda   = 632,8nm.
A câmera CCD Apogee Alta modelo U16m possui pixels de 9 x 9 µm e uma área de 36.8
x 36.8 mm, que corresponde a uma matriz de 4096 x 4096 pixels A matriz de micro lentes
possui lentes plano convexas de 500 µm de diâmetro em uma área de 10 x 10 mm, que formam
uma matriz de 20 x 20 lentes com distâncias focais fML = 32,8mm. A câmera e a matriz de
micro lentes descritas acima compõem o sensor de frente de onda do tipo Shack-Hartmann.
Cada lente da matriz define uma subabertura que divide o plano em que a frente de onda se
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encontra. A Figura 3.2 mostra uma frente de onda plana, em azul, e outra frente de onda que
está inclinada em relação à primeira, em vermelho, que incidem sobre uma lente da matriz,
com diâmetro dML. Cada uma destas frentes de onda forma a imagem de uma fonte pontual
criada pelo laser, que está a uma distância fML da lente. Cada uma das imagens geradas no
plano focal da lente estão separadas por uma distância lpix.
A inclinação da frente de onda plana, em vermelho, em relação a outra frente de onda
plana, em azul, paralela a superfície da micro lente, é obtida a partir da distância entre as
imagens resultantes destas duas frentes de onda e das imagens até a micro lente:
tan(✓) ' ✓ = lpix/ fML (3.1)
Como o ângulo ✓ é pequeno, a separação entre as imagens geradas pelas duas frentes de
onda também é pequeno. Assim a distância focal fML é muito maior que o deslocamento dos
pontos no plano da câmera, e podemos usar a aproximação tan ✓ ' ✓.
As duas frentes de onda formam um ângulo igual ao ângulo ✓, determinado entre as ima-
gens formadas na câmera até o plano da micro lente Conhecendo a largura da subabertura dML
e a inclinação da frente de onda distorcida ✓ temos a defasagem em função de  .
✓ =
  . 
dML/2
(3.2)
   =
dML✓
2. 
(3.3)
3.1.1 Criação da phase screen
Na seção 2.3 mostrei como a turbulência atmosférica pode ser medida em função da altitude
h, com uma resolução dada pela espessura dh da camada nesta altitude. Essa turbulência
possui um perfil que é caracterizado pela função constante de estrutura C2N . O efeito final da
passagem da luz por todas estas camadas pode ser comprimido em uma única camada, como
se toda turbulência que a luz atravessa estivesse concentrada em uma phase screen na frente
do telescópio, como visto no método de simulação de Frozen seeing da seção 2.5.
As figuras que representam a phase screen podem ser criadas de duas maneiras. Neste
trabalho utilizo uma somatória de polinômios de Zernike para definir o intervalo de intensidade
de turbulência em que a phase screen pode ser bem definida e uma transformada de Fourier
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inversa para criar a phase screen e colocar no SLM. A seguir apresento os dois métodos.
Phase screen pela somatória de polinômios de Zernike
As figuras de turbulência colocadas no SLM são criadas a partir da somatória dos 15 primeiros
polinômios de Zernike de acordo com a relação:
 (r, ✓) =
1X
0
ajZ j(r, ✓) (3.4)
Onde a amplitude de cada termo aj é dada pela multiplicação de   com um vetor aleatório
de variância unitária e média zero ~n (Chen et al. 2013):
aj =  ~n (3.5)
  representa a decomposição de Cholesky para a matriz de covariância Cj,i:
  =
p
Cj,i e  T  = Cj,i (3.6)
Para encontrar os coeficientes dos polinômios de Zernike é preciso calcular a matriz de
covariância de acordo com o número de polinômios que é utilizado na somatória. Para a
matriz de covariância Cj, j0 gerada pela covariância dos polinômios Zj e Zj0 com amplitudes aj
e aj0:
  = E[aj, aj0] =
KZZ0 Z [(n + n0  5/3)/2](D/r0)5/3
 [(n  n0 + 17/3)/2] [(n  n0  17/3)/2] [(n + n0  23/3)/2] , (3.7)
Onde n, m, n0 e m0 representam a ordem radial e azimutal para os polinômios Zj e Zj0 respec-
tivamente, D a abertura do sistema óptico e r0 o comprimento de coerência. KZZ0 é dado por
(Putnam & Cain 2012):
KZZ0 =
 (14/3)[(24/5) (6/5)]5/6
2⇡2
( 1)(n+n0 2m)/2p(n + 1)(n0 + 1) (3.8)
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Phase screen pela Transformada de Fourier
O perfil de turbulência que procuro é caracterizado pelo modelo de turbulência de Kolmogorov
descrito na seção 2.3. Este padrão pode ser obtido através de uma Power Spectral Density
PSD, que é dada em função de r0 e das frequências espaciais :
 () =
0.023
r5/30 11/3
(3.9)
Para reproduzir o perfil de turbulência em uma figura, reproduzo em uma matriz bidimen-
sional uma amostra com todas as frequências e utilizo um filtro que seleciona as frequências
de acordo com este perfil de turbulência. A PSD é utilizada como filtro e segue a lei de potên-
cias -11/3. Crio a phase screen a partir da transformada de Fourier em duas dimensões desta
imagem, para extrair fase e amplitude (Putnam & Cain 2012).
As figuras são as phase screen geradas com um padrão de turbulência definido pelo parâ-
metro de Fried r0 e pela abertura do sistema óptico D.
O processo final na construção da figura consiste em transformar o desvio de fase em níveis
de cinza através da tabela Look Up Table - LUT. Esta tabela corrige a defasagem provocada
pelo SLM de acordo com o nível de cinza correspondente para a configuração de brilho e
contraste, como é mostrada na calibração apresentada na seção 3.2.1.
A partir do método de Frozen Seeing, crio uma phase screen com um tamanho maior que
o tamanho da abertura do sistema óptico, que é delimitado pela matriz de micro lentes.
Para simular o movimento da turbulência sobre a abertura do sistema óptico, como é pro-
vocado pelo vento em um caso real, pequenos recortes da phase screen são gerados sobre o
SLM a cada tomada de imagem. A phase screen deve se deslocar então com uma velocidade
em pixels/imagem, que é predefinida no programa, cada recorte possui o tamanho em pixels
do SLM
A matriz da imagem mostrada no SLM sobre as micro lentes compreende uma região com
aproximadamente 250 pixels de largura no modulador espacial de luz. Essa largura em pixels
é calculada a partir da largura das micro lentes que corresponde ao tamanho convertido em
pixels do SLM.
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3.1.2 Recuperação dos parâmetros da turbulência
Para validar o uso do SLM como phase screen em Óptica Adaptativa é preciso avaliar as
características do padrão de turbulência aplicado sobre a frente de onda. Meu objetivo é recu-
perar o parâmetro de Fried r0 e a densidade espectral de potências PSD a partir das imagens
distorcidas pelo modulador espacial de luz. Para alcançar esse objetivo estudo as distorçõs
provocadas pelo SLM através do sensor de frente de onda do tipo Shack-Hartmann.
É possível recuperar o comprimento de coerência r0 a partir da variação da posição dos
pontos da imagem gerada pelo sensor de frente de onda Shack-Hartmann devido à passagem
da turbulência atmosférica sobre a abertura do sistema óptico. As variações das posições dos
pontos são medidas em pixels e são dadas em relação a uma frente de onda plana. A inclinação
da frente de onda pode ser obtida multiplicando os deslocamentos dos pontos pela escala de
pixel da montagem.
Para determinar a variação dos pontos da imagem do sensor Shack-Hartmann, calculo a
diferença entre os centroides de cada ponto da imagem gerada pelas frentes de onda plana e
distorcida. Os centroides são calculados pelo ajuste de uma função gaussiana sobre a figura
formada pela micro lente. A função é ajustada através de um programa que escrevi em Python
e que utiliza as rotinas PHOT do PyRAF. O PyRAF é uma linguagem de comando que roda as
rotinas do IRAF (do inglês Image Reduction and Analysis Facility), um pacote de ferramentas
para análise e redução de dados astronômicos.
A Figura 3.3 ilustra como os dados foram obtidos. Uma imagem com a phase screen
completa é recortada e colocada no SLM, como esta representado pelos quadrados vermelhos.
A cada recorte uma imagem é tirada pelo sensor de frente de onda Shack-Hartmann. Este
novo recorte representa a phase screen que distorce a frente de onda e é feito a cada imagem.
Todos os recortes formam o caminho percorrido pela turbulência sobre a abertura do sistema
óptico. No lado esquerdo desta figura ilustro o que seria visto pelo sensor de frente de onda
do tipo Shack-Hartmann em três casos.
Estas imagens são tiradas por um programa, descrito na seção 3.1.3, que sincroniza a
câmera e o SLM para que a cada imagem tirada, a phase screen recortada percorra o SLM a
uma velocidade determinada, assim como é simulado pela aproximação de Frozen Seeing.
Depois de determinar as inclinações a partir das variações das posições das imagens gera-
das pelo sensor de frente de onda Shack-Hartmann calculo, para cada subabertura e direções
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Figura 3.3: Método do Frozen Seeing sobre o SLM. O recorte da phase screen é
utilizado para amostragem no SLM. A frente de onda distorcida incide sobre o sensor
de frente de onda Shack-Hartmann e gera uma imagem na câmera. Pela variância da
posição das imagens formadas por cada subabertura é possível recuperar r0 e a PSD.
x e y desta subabertura, a variância na posição dos pontos da imagem:
 2 =
1
n
nX
i=1
(xi  µ)2 (3.10)
De acordo com Sarazin & Roddier (1990), a variância de cada subabertura na imagem do
sensor Shack-Hartmann está relacionada com o parâmetro de Fried r0 por meio da equação:
 2 = K 2r 5/30 D
 1/3 (3.11)
Sendo K = 0.162 uma constante obtida por Saint-Jacques (2004) para uma abertura qua-
drada do sistema óptico. No caso a abertura quadrada representa a subabertura do sensor de
frente de onda Shack-Hartmann.
Recupero r0 para todas as variâncias de cada subabertura e direção e faço uma média para
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Figura 3.4: Painel frontal do programa em LabVIEW para obtenção das imagens e
recuperação de r0 .
as direções x e y. O parâmetro de Fried r0 é obtido a partir da equação 3.11:
r0 =
 
 2
 2d 1/3
! 3/5
(3.12)
3.1.3 Software de controle
Para a recuperação do parâmetro de Fried r0 e da PSD escrevi um programa que sincroniza a
figura gerada sobre o SLM com a imagem tirada na câmera. Este programa tem por finalidade
fazer um recorte da phase screen previamente gerada, reproduzir no SLM e tirar a imagem
resultante da frente de onda que foi distorcida por esta porção da phase screen.
O controle para a tomada das imagens é feito em LabVIEW, acrônimo para Laboratory
Virtual Instrument Engineering Workbench. O LabVIEW é uma linguagem de programação
visual da National Instruments, os programas são chamados de VIs, de Virtual Instruments
e são compostos por uma interface (Painel Frontal) e pelo código gráfico do programa (Di-
agrama de Blocos). O painel frontal do programa escrito é apresentado na Figura 3.4 e as
funções de cada bloco são definidas como segue.
• Bloco 1: neste bloco estão os controles de comandos da câmera, onde é possível definir o
tempo de exposição para cada imagem, o número de exposições e o intervalo entre cada
tomada de imagem. Também pode ser controlada a região da câmera onde a foto é tirada
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bem como o controle de refrigeração.
• Bloco 2: define região do modulador espacial de luz onde a imagem será colocada. A área
do SLM é 1024 x 768 pixels e pode ser usada para definir a região onde o recorte da
turbulência é inserido.
• Bloco 3: define o caminho para a phase screen, salva no formato .fits. Indica a velocidade
com que esta phase screen se move a cada tomada de imagem, dada em pixels/imagem.
Frame delay indica o início da série para o recorte amostrado no SLM.
• Bloco 4: images define o local para salvar as imagens da série.
• Bloco 5: mostra status da câmera, exposição da imagem e da série de imagens.
Efetuo o controle da câmera Apogee - Alta através de uma biblioteca de propriedades e
métodos que é disponibilizada pela fabricante por meio de controles em ActiveX. ActiveX
é uma tecnologia desenvolvida pela Microsoft para páginas de WEB que tem suas funções
reutilizadas em diversos aplicativos. Os controles em ActiveX, também conhecidos como OLE
(de Object Linking and Embedding), permitem o LabVIEW manusear as funções e métodos
através destas diferentes interfaces (painel frontal e diagrama de blocos) (Bitter et al. 2007).
Desta forma o LabVIEW funciona como cliente, agregando as propriedades disponibilizadas
pelo pacote ActiveX da câmera.
Controlo o modulador espacial de luz diretamente através de uma placa gráfica por meio
de uma entrada HDMI. O SLM funciona como um segundo monitor, desta forma é automa-
ticamente reconhecido pelo sistema operacional. Realizo o controle de brilho e contraste por
meio de uma conexão USB com o SLM, com programa próprio da Holoeye.
Na Figura 3.5 está o código do programa em LabVIEW. Neste trecho podem ser visuali-
zadas algumas funções e métodos da biblioteca ActiveX disponibilizada pela câmera utilizada
no experimento. Nesta Figura é vista em (1) a biblioteca ICamera2 e a função ImagingStatus
que controla a duração da exposição da imagem e o tipo de imagem como exposição normal
(light) ou em imagens de correção como bias e dark .
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Figura 3.5: Parte do diagrama de blocos do programa em LabVIEW. Em (1) a bibli-
oteca do controle ActiveX que determina o tempo de exposição da imagem.
3.2 Calibração do Modulador Espacial de Luz
Nesta seção apresento dois métodos de calibração do SLM. O primeiro método tem por fina-
lidade verificar a intensidade da luz que passa pelo SLM em função da escala de cinza que
é aplicada. A variação de intensidade do feixe laser que atravessa o SLM deve ser medida
a fim de verificar o efeito que essa variação tem sobre uma imagem gerada pelo sensor de
frente de onda Shack-Hartmann. O efeito da mudança de intensidade sobre as imagens altera
os resultados obtidos, dependendo do método de detecção de centroide que é utilizado.
Meu objetivo com a segunda calibração é verificar a defasagem do SLM, em fração de  ,
de acordo com o nível de cinza que é endereçado no pixel. Para isso faço com que dois feixes
atravessem o SLM em posições diferentes. Cada posição em que o feixe atravessa apresenta
um nível de cinza diferente e ao convergir os feixes meço a posição da figura de interferência
gerada. Utilizo o deslocamento da figura de interferência, que é causado pela variação do nível
de cinza em uma das posições, para caracterizar a defasagem provocada pelo SLM.
3.2.1 Intensidade x Nível de cinza
Para determinar a variação de intensidade do feixe laser devido à passagem pelo modulador
espacial de luz verifico a PSF de uma imagem gerada através da montagem experimental vista
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Figura 3.6: Montagem experimental utilizada para calibração de defasagens em po-
linômios de Zernike sobre o SLM. Nele representados o laser, filtro linear FL, objetiva
microscópica OM1, lentes L1 e L2, polarizadores P1 e P2, o modulador espacial de luz
SLM e a câmera.
na Figura 3.6. Cada PSF é obtida de uma frente de onda que atravessa diferentes figuras que
são colocadas no SLM. Estas figuras são imagens planas que endereçam a cada pixel um único
tom de cinza.
Nesta montagem o laser incide sobre um filtro linear variável que regula a intensidade do
feixe. Uma lente objetiva de um microscópio OM1 aumenta a largura do feixe e uma segunda
lente L1 colima o feixe sobre um polarizador P1. O feixe laser então atravessa o SLM onde
sofre a defasagem causada pela figura. O feixe passa por outro polarizador P2 que garante
que a polarização do feixe que é detectado é a mesma polarização do feixe que incidiu sobre
o SLM. A lente L2 converge o feixe sobre a câmera formando uma imagem da frente de onda
que foi distorcida pelo SLM.
A intensidade normalizada para uma configuração de brilho a 75% e contraste a 100% é
vista na Figura 3.7. Nesta figura percebe-se que a intensidade diminui até aproximadamente
10% do valor inicial. A partir do nível de cinza NC = 150 a queda de intensidade é abrupta e
normaliza para a intensidade mínima detectada no nível de cinza NC = 210.
Essa diminuição de intensidade implica, para determinação de centroide de imagens gera-
das pelo sensor de frente de onda Shack-Hartmann pelo método de Centro de Gravidade com
Limiar (TCoG, como visto na seção 2.4.1), um limiar diferencial que depende da subabertura
utilizada. Com a diminuição da intensidade, o pico da PSF gerada nesta montagem experi-
mental se aproxima do ruído gerado pela câmera. A largura da subabertura da imagem que
é utilizada para o cálculo do centroide diminui na mesma proporção e cada vez menos pixels
são utilizados para o cálculo.
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Figura 3.7: Intensidade normalizada em função dos níveis de cinza para uma confi-
guração de 75% de brilho e 100% de contraste.
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Figura 3.8: Largura à meia altura (FWHM) em função dos níveis de cinza para as
direções x e y e para uma configuração de 75% de brilho e 100% de contraste.
Como visto na Figura 3.8, a largura à meia altura aumenta aproximadamente 1.2 pixel com
a diminuição da intensidade provocada pelo SLM para as direções x e y da imagem obtida para
a calibração de intensidade.
Neste trabalho utilizo o método de determinação de centroide que ajusta uma curva gaussi-
ana sobre cada ponto da imagem. Para o caso em que o ponto possui uma intensidade menor, a
largura à meia altura não altera significativamente e a medição do centroide da imagem ainda
pode ser determinada por este método.
No Anexo B podem ser vistas as outras curvas de intensidade em função do nível de cinza
para as configurações de brilho e contraste a 50%, 75% e 100%.
3.2.2 Defasagem x Nível de cinza
Em 1801 Thomas Young (1777-1829) demonstrou a propriedade ondulatória da luz por meio
do experimento de fenda dupla. A Figura 3.9 mostra a configuração clássica do experimento
de Young: uma fonte de luz coerente com origem em S 0 incide sobre as fendas S 1 e S 2 que
propagam até atingir a tela C. O padrão de interferência criado possui regiões mais claras
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Figura 3.9: Experimento de Young. A diferença de caminho   = d sin ✓ entre as
ondas que partem das fendas S 1 e S 2 geram o padrão de interferência. Fonte: (Serway
& Jewett 2013)
e outras mais escuras chamadas de franjas. Essas regiões de máximos e mínimos de inten-
sidade representam a soma destas ondas que interferem de forma construtiva ou destrutiva,
respectivamente.
A luz que parte da fenda S 2 percorre uma distância maior que a luz que parte da fenda S 1
para alcançar um ponto arbitrário P, na Figura 3.9, situado na metade superior da tela C. Essa
diferença de caminho óptico equivale a   = r1 r2 = 2 sin ✓ se assumirmos a tela C posicionada
a uma distância L das fendas muito maior que a distância d entre as fendas (Hecht 2001).
Se a diferença de caminho   é zero ou um múltiplo inteiro de  , então a interferência é
construtiva (equação 3.13), caso contrário ocorre interferência destrutiva (equação 3.14):
  = 2n⇡ (3.13)
  = (2n + 1)⇡ (3.14)
Onde n representa a ordem da interferência.
Ao variar o desvio de fase em uma das fendas ainda é possível recuperar o padrão de
interferência sobre a tela C. Neste caso as franjas se deslocam de sua posição original e por
este deslocamento é possível saber qual foi o desvio de fase provocado sobre o feixe devido
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à variação no índice de refração nesta fenda. Com um modulador espacial de luz é possível
controlar o índice de refração que a luz atravessa e assim a defasagem provocada sobre as
fendas.
Para descobrir a defasagem provocada pelo SLM deve-se conhecer o índice de refração
n e a espessura t do cristal líquido. Esta medida deve ser repetida para cada orientação das
moléculas do cristal líquido e assim recuperar todos os desvios de fase:
  = 2⇡
✓ t
 
◆
.(n  1) (3.15)
Como não é possível descobrir qual é o índice de refração e a espessura de cada pixel,
utilizo o experimento de fenda dupla de Young para determinar a defasagem. A calibração do
SLM tem por finalidade quantificar a defasagem provocada sobre a frente de onda de acordo
com o nível de cinza que é colocado no SLM.
A orientação das moléculas do cristal líquido é controlada digitalmente e define a intensi-
dade e a defasagem da luz que atravessa o cristal líquido. O controle é feito individualmente
em cada pixel do SLM que pode adquirir um valor de 8 bits. Cada combinação de 8 bits
formam um byte, neste caso 28 = 256 valores que caracterizam os 256 níveis de cinza, por
diminuir a intensidade da luz que atravessa o SLM a cada escala de cinza que é alocado nos
pixels. A calibração descrita nesta seção mostra a configuração de brilho e contraste em que o
SLM produz a máxima variação de fase.
A Figura 3.10 mostra a montagem experimental utilizada para calibração do SLM usando
o princípio de interferência. Um laser que emite em   = 632,8nm incide sobre um filtro
linear utilizado para regular a intensidade do feixe. Uma lente objetiva microscópica OM1
magnifica o feixe sobre uma lente colimadora L1. O feixe colimado é então direcionado até
um polarizador P1 que transmite a polarização na direção horizontal sobre uma máscara que
divide o feixe em duas partes, cada uma com diâmetro aproximado de 3mm..
O SLM é então dividido em duas regiões, cada região permite a passagem de um dos
feixes do laser criados pela máscara. Estes feixes incidem sobre um segundo polarizador P2
que mantém a polarização do feixe que incidiu sobre o SLM. A lente L2 converge os dois
feixes para formar a figura de interferência. Uma segunda lente objetiva OM2 magnifica a
figura de interferência gerada pelos feixes. A distância entre a lente OM2 e a câmera deve ser
maximizada para que a figura de interferência ocupe todo o CCD com pelo menos três franjas
de interferência.
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Figura 3.10: Montagem experimental utilizada para calibração do SLM. O laser in-
cide sobre um filtro linear variável que regula a intensidade do feixe. Uma lente
objetiva de um microscópio aumenta a largura do feixe e uma segunda lente L1 co-
lima o feixe sobre um polarizador P1. Uma máscara M divide o feixe em duas partes
sobre o SLM e atravessa outro polarizador P2. A lente L2 converge os feixes e a lente
MO2 amplifica a figura de interferência sobre a câmera.
NC = 40
NC = 120
NC = 240 NC = 0
Imagem de Referência
Imagem Variável
Figura 3.11: Imagens geradas sobre o SLM para a criação das figuras de interferên-
cia. Cada feixe do laser passa através do SLM em um nível de cinza NC diferente. Na
Figura o nível de cinza a direita , NC = 0, se mantém fixo enquanto o nível de cinza à
esquerda varia sobre todas as escalas de cinza.
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Figura 3.12: Imagem com um padrão de interferência gerado com a montagem des-
crita na Figura 3.10. As franjas de interferência se deslocam na direção vertical. A
amplitude de defasagem do SLM é dado pelo deslocamento total ao aplicar os níveis
de cinza máximos.
Para inserir o desvio de fase em cada um dos feixes crio, através do programa de calibração
visto no Anexo A, 256 figuras com diferentes níveis de cinza (NC) sobre um dos feixes que
atravessam a máscara. Na Figura 3.11 apresento três das imagens geradas sobre o SLM para
a calibração. Cada uma destas imagens divide o SLM em duas partes, cada uma destas partes
amostra um nível de cinza NC = 0 a esquerda e NC = X a direita. O valor X varia de 0 até
255. Durante o procedimento experimental, o nível de cinza à esquerda se mantém constante
enquanto o nível de cinza da direita varia a cada tomada de imagem durante todo o intervalo
que vai de 0 até 255.
A cada variação do nível de cinza sobre o SLM uma imagem da interferência é obtida.
A Figura 3.12 exibe a distribuição de intensidade do padrão de interferência encontrado para
a montagem descrita. A defasagem correspondente é obtida calculando o deslocamento do
padrão de interferência (máximos) a cada imagem. A Figura 3.13 mostra o padrão de inter-
ferência para o NC = 0. A distância entre dois máximos representa um desvio de caminho
óptico igual a um inteiro de comprimento de onda.
Calculo o período do padrão de interferência de 1  a partir da distância em pixels entre
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Figura 3.13: Intensidade normalizada medida do padrão de interferência para a cali-
bração de defasagem. As linhas verticais representam onde ocorre o pico da função
ajustada.
dois máximos ou mínimos. A distância entre dois máximos é da ordem de 75 pixels Essa
medida é realizada a partir do pico de uma função gaussiana ajustada sobre os dados, Figura
3.13. A cada nível de cinza utilizado sobre o SLM o padrão de interferência se desloca ho-
rizontalmente. Por este deslocamento é possível conhecer a defasagem provocada pelo SLM
para cada nível de cinza que é colocado.
A defasagem em função do nível de cinza é mostrada na Figura 3.14. O gráfico mostra
que o desvio não é linear ao longo do intervalo de níveis de cinza. A defasagem cresce
lentamente até aproximadamente NC = 80 e a partir de NC = 180 o desvio de fase se mantém
praticamente constante em    = 0.46 . Esta calibração utiliza as configurações de brilho B =
70% e contraste C = 100% que maximizam a defasagem encontrada para o comprimento de
onda utilizado.
A defasagem máxima depende do índice de refração e da espessura que o cristal líquido
apresenta, além do comprimento de onda da fonte utilizada. A amplitude da diferença de fase
alcançada no intervalo completo de níveis de cinza é menor para as demais configurações de
brilho e contraste. Algumas destas configurações podem ser vistas no Anexo B.
Esta calibração é utilizada para criar uma tabela LUT (do inglês, Look Up Table) que
3.2 Calibração do Modulador Espacial de Luz 63
Figura 3.14: Diferença de caminho óptico OPD dado em fração de   (  = 632,8nm)
em função do nível de cinza do SLM. A curva é resultado da calibração do SLM
com configuração de contraste e brilho em 100 % e 70 % respectivamente. O traço
vermelho representa o ajuste da curva.
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converte as medidas de defasagem da phase screen em níveis de cinza sobre o SLM.
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3.3 SLM como phase screen
Para validar o uso do modulador espacial de luz como phase screen em Óptica Adaptativa
recupero o intervalo das amplitudes de distorções em que a turbulência é bem determinada.
A amplitude das distorções está relacionada a intensidade da turbulência e é caracterizada por
D/r0, onde D é o diâmetro do telescópio e r0 o parâmetro de Fried. Quanto maior for essa
razão, maior serão as distorções sobre a frente de onda. Este teste tem por finalidade medir
o intervalo de D/r0 em que o SLM pode reproduzir o padrão de turbulência aplicado sobre a
frente de onda. Isso garante que a imagem gerada por uma subabertura do sensor possa ser
determinada pelo método de detecção de centroide utilizado neste trabalho.
Para medir o intervalo de frações D/r0 na amostragem de diferentes padrões de turbulência
recrio phase screen sobre o SLM e analiso a Point Spread Function resultante das imagens.
As imagens que crio para amostrar no SLM possuem um padrão binário de defasagem, como
as imagens vistas na sessão 3.3.1.
Para verificar como a modificação da Point Spread Function (PSF) em função da variação
de fase aplicada no SLM recrio os primeiros 15 polinômios de Zernike com a máxima dife-
rença de fase que encontro na calibração de defasagem da 3.2.2. Coloco a imagem no SLM
de acordo com o número de ondas (quantidade de fases definidas dentro de uma imagem)
inseridas em cada polinômio. O número de ondas caracteriza a intensidade das variações de
fase sobre toda a figura inserida no SLM e é traduzido nas phase screens como a quantidade
de linhas brancas e pretas. Quanto maior for a distorção nesta phase screen, maior será a
quantidade de linhas, chamadas de número de ondas neste trabalho.
Meu objetivo é validar o uso do SLM no intervalo em que a PSF pode ser bem determinada.
Depois de delimitar a intensidade de turbulência que o SLM é capaz de recriar e o sensor de
frente de onda Shack-Hartmann detectar, recrio outra phase screen com o mesmo D/r0, com
o método da transformada de Fourier. Da distorção provocada por esta noa phase screen
recupero o comprimento de coerência r0 e a densidade espectral de potências PSD.
3.3.1 Gradiente de defasagem em polinômios de Zernike
A luz de uma fonte distante que passa através da turbulência atmosférica e é captada pelo
telescópio forma uma imagem que depende da intensidade das distorções que essa turbulência
produz sobre a luz. A aberração óptica provocada por essa turbulência deve ser reproduzida
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Figura 3.15: Bancada óptica com a lente colimadora L1, o polarizador P1 e o SLM.
Na imagem gerada sobre o SLM, um polinômio de Zernike 06. O diâmetro da figura
colocada no SLM é determinado pelo diâmetro da lente L1.
no SLM e quanto maior forem as distorções sobre a imagem, maior será a intensidade da
turbulência sobre a frente de onda.
Para verificar o efeito que o aumento da turbulência tem sobre a frente de onda recrio
imagens sobre o SLM que aumentam o gradiente de variação de fase para simular a intensidade
das distorções e assim a força da turbulência atmosférica.
As imagens são inseridas no SLM em uma figura que possui um diâmetro aproximado
ao diâmetro do feixe laser. Estas figuras são definidas dentro de um círculo de raio unitário
que abrange uma variação de fase discretizada. As figuras que estudei são os primeiros 15
polinômios de Zernike e a variação de fase foi quantizada de forma a definir um gradiente
crescente de deformação sobre a frente de onda.
A Figura 3.15 mostra o polinômio de Zernike 06 com um gradiente de fase predefinido
amostrado sobre o SLM. Para recriar estes gradientes de defasagem reproduzo o polinômio de
forma binária, de acordo com a calibração anterior, amostro o mínimo, 0 e o máximo 0.46  de
defasagem, ou aproximadamente 0 e ⇡. Assim cada variação de fase possui o valor definido
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Figura 3.16: Largura a meia altura (FWHM) em função do aumento do gradiente de
defasagem em 0 e ⇡ para o polinômio de Zernike 08 nas direções x (preto) e y (azul).
pela amplitude máxima que pode ser reproduzida pelo SLM. A quantidade de fase que a figura
definida pelo polinômio de Zernike delimita é de 2, 4, 6, 8 10 e 12 fases.
Para verificar o efeito que o aumento de uma aberração óptica inserida no SLM tem sobre
a imagem gerada de um feixe laser, calculo a largura à meia altura (FWHM) do ajuste de uma
gaussiana da imagem correspondente para as direções x e y da Point Spread Function (PSF).
A montagem experimental utilizada para este experimento é vista na Figura 3.6.
A Figura 3.17 mostra a PSF e o FWHM nas direções x e y da imagem de um feixe laser
que passa através do polinômio de Zernike 08. Cada conjunto de dados da figura representa
o polinômio amostrado no SLM em 2, 4, 6, 8, 10 e 12 intervalos de 0 e 0.46   (máxima
defasagem do SLM). Percebe-se em cada imagem o aumento do espalhamento da luz devido
ao aumento do gradiente de defasagem para o polinômio de Zernike amostrado no SLM.
A Figura 3.16 mostra a relação da largura à meia altura com o aumento do gradiente de
defasagem sobre o polinômio de Zernike 08. Percebe-se para este caso que o FWHM na
direção y passa de 2,860 pixels no caso do polinômio amostrado com 2 intervalos para 6,745
pixels para o polinômio amostrado com 12 intervalos de 0 e 0.46  , o que representa um
aumento aproximado de 135%.
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Figura 3.17: Efeito do aumento do gradiente de defasagem para o polinômio de
Zernike 08. De cima para baixo o aumento do gradiente de 2, 4, 6, 8, 10 e 12 intervalos
de 0 e ⇡. Para cada figura é mostrada a largura à meia altura (FWHM) nas direções x
e y da imagem gerada pelo polinômio de Zernike colocado no SLM.
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Figura 3.18: Montagem experimental utilizada para testar a eficiência do SLM em
reproduzir phase screen com diferentes frações de D/r0. Nesta montagem estão re-
presentados o laser, filtro de intensidade FI, objetiva microscópica OM1, lentes L1 e
L2, polarizadores P1 e P2, o modulador espacial de luz SLM e a câmera.
Esse comportamento se mantém para os polinômios de Zernike analisados. Em todos os
polinômios, desde o tip-tilt (polinômios de Zernike 02 e 03) até o tetrafoil oblíquo (polinômio
de Zernike 15) o FWHM da imagem cresce em torno de 2 vezes com o aumento da variação
de fase aplicada sobre o mesmo polinômio. As figuras colocadas no SLM e os dados para os
demais 13 polinômios se encontram no apêndice C.
3.3.2 Reprodução e detecção da turbulência
Para demonstrar como e quanto o SLM pode reproduzir um padrão de turbulência recrio várias
phase screens com diferentes frações de D/r0 a partir da montagem experimental descrita na
Figura 3.18 e da phase screen utilizada sobre o SLM. Neste experimento uma imagem do feixe
laser é obtida depois que a luz atravessa o SLM e um filtro espacial FE que delimita a porção
da figura de difração que passa para a lente L3.
Essa montagem serve para simular uma única subabertura do sensor de frente de onda
do tipo Shack-Hartmann. Para simular esta subabertura, a amplitude de defasagem da phase
screen que recrio é multiplicada por um fator equivalente ao aumento de uma única micro
lente do sensor de frente de onda. Desta forma, a nova subabertura que delimita a porção da
phase screen utilizada tem a mesma defasagem que é encontrada na micro lente.
Como visto na seção 3.3.1, com o aumento do gradiente de defasagem para uma mesma
abertura circular, o FWHM da imagem também aumenta. Para determinar a eficiência na
reprodução da turbulência atmosférica utilizo phase screen com mesma abertura circular D
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Figura 3.19: À direita a phase screen obtida a partir da somatória de 40 polinômios
de Zernike com uma fração D/r0 = 50 dividida em uma matriz que representa a
porção desta phase screen que incide sobre cada subabertura do sensor de frente de
onda Shack-Hartmann. Ao lado uma única subabertura da phase screen ampliada.
que o sensor de frente de onda Shack-Hartmann e diferentes r0. Quanto menor for o parâmetro
de Fried, mais turbulento é o meio.
A figura de turbulência criada possui uma variação de fase contínua que depende da aber-
tura do telescópio e do comprimento de coerência proporcionalmente a D/r0. Quanto maior
for esta fração, maior será a intensidade da turbulência gerada para a phase screen e maior
será também a diferença de fase para uma mesma abertura do telescópio.
Depois de obter as imagens transformo para uma forma binária, com variação de fase
nula (branco) ou máxima (preto), de acordo com a calibração de defasagem. A amplitude
de diferença de fase da phase screen sobre uma abertura circular fixa é então convertida em
forma binária. A Figura 3.20 mostra uma phase screen com diâmetro de 250 pixels de forma
contínua e binária.
A imagem obtida da frente de onda distorcida pela figura representa o que seria visto em
uma subabertura do sensor de frente de onda do tipo Shack-Hartmann. A partir do momento
em que a PSF não pode ser bem determinada, o método de detecção de centroide utilizado
neste trabalho não pode mais ser utilizado.
A Figura 3.21 apresenta as PSFs obtidas a partir da phase screen binária com frações de
D/r0 que partem de 1 até 50. Nesta figura é possível perceber o aumento da deformação da
3.3 SLM como phase screen 71
Figura 3.20: Uma phase screen obtida a partir da somatória de 15 polinômios de
Zernike com uma fração D/r0 = 10 em forma contínua e binária.
imagem com o aumento da intensidade da turbulência, dado pela maior fração de D/r0. Nesta
figura percebe-se que a PSF das imagens geradas por uma phase screen com D/r0 maior que
10 não pode ser bem determinada pelo método de detecção de centroide que ajusta uma curva
gaussiana sobre a imagem.
Neste trabalho utilizo este resultado para amostrar apenas as phase screen com uma fração
de D/r0 menor ou igual a 10, como visto na próxima seção.
3.3.3 Obtenção dos dados e resultados
A relação não linear, mostrada na Figura 3.14, entre níveis de cinza e a defasagem provocada
pelo SLM é exemplificada na Figura 3.22, à esquerda a phase screen sem correção e à direita a
imagem corrigida. A porção da phase screen corrigida é colocada no SLM e a frente de onda
distorcida incide sobre a matriz de micro lentes e então a câmera.
A Figura 3.23 traz um recorte de uma imagem de uma frente de onda plana, a imagem
completa possui 18x18 pontos. Cada ponto desta imagem possui uma largura à meia altura
aproximada de 4.0 pixels O quadrado vermelho representa a subabertura do sensor de frente
de onda Shack-Hartmann.
A PSD não pode ser recuperada diretamente devido a baixa fração da phase screen sobre
a projeção no sistema óptico, pois não existe informação suficiente para criar uma PSD em
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D/r0 = 1
D/r0 = 5
D/r0 = 10
D/r0 = 50 
série 01 02 03
Figura 3.21: PSFs para frações de D/r0 = 1, 5, 10 e 50 para três séries de imagens.
A curva gaussiana é bem ajustada sobre as imagens com D/r0 menor que 5.
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Figura 3.22: Correção da Phase screen de acordo com a tabela LUT (Look Up Table).
A esquerda a phase screen não corrigida, onde a relação entre defasagem da frente de
onda e níveis de cinza é linear. A direita a imagem corrigida através da calibração de
defasagem para uma relação não linear entra defasagem e níveis de cinza.
Figura 3.23: Recorte das primeiras 5x10 subaberturas de uma imagem gerada pelo
sensor de frente de onda Shack-Hartmann utilizado no experimento. A largura à meia
altura (FWHM) médio dos pontos é de 4.0 pixels
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Figura 3.24: Excursão do centroide em segundos de arco em função do tempo de
passagem da turbulência sobre a subabertura. O traço claro representa a medida de
todos os deslocamentos do centroide para uma subabertura do sensor de frente de
onda e direção. O traço escuro representa a média dos dados em uma janela com 10
pontos.
uma única subabertura. No entanto a phase-screen se move sobre o sensor Shack-Hartmann
e se conhecermos a velocidade com que isto acontece é possível criar uma PSD em função
da frequência temporal e depois recuperar para as frequências espaciais de acordo com a
velocidade em que a turbulência passa através dessa subabertura.
Quando a turbulência se move sobre a abertura do sistema óptico, cada subabertura que
forma o sensor Shack-Hartmann coleta informações acerca dos deslocamentos provocados
pela turbulência sobre toda a extensão percorrida pela phase screen. A PSD é obtida fazendo
a média da transformada de Fourier dos deslocamentos obtidos em cada subabertura para toda
a amostragem da turbulência. A Figura 3.24 traz as inclinações do centroide de uma imagem
gerada por uma subabertura do sensor Shack-Hartmann em uma direção. O tempo indica a
passagem da turbulência sobre essa subabertura.
Uma phase screen percorre a abertura do sistema óptico uma distância total d, dada em m,
em um intervalo de tempo determinado pela exposição da imagem, texp, a uma velocidade:
vPS =
d
texp
(3.16)
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Onde d equivale a fração da phase screen que se moveu sobre a abertura, equivalente em
pixels, e enviada para o SLM. A largura em metros é obtida a partir do deslocamento da phase
screen em pixels, dpix:
d = dpix . largura phase screen (metros) / largura da phase screen (pixels)
Pelo critério de Nyquist, a frequência máxima de amostragem é
1
2
. fexp, onde fexp é a
frequência de amostragem do sistema:
fexp =
1
texp
(3.17)
Neste caso a abertura do sistema óptico possui um diâmetro de 0.5m em 2000 pixels de
largura da phase screen, que se move a uma velocidade de 8 pixels a cada imagem, resultando
em uma velocidade de 0,02m/s. O tempo de exposição de cada imagem é de texp = 0.5s e a
cada imagem a phase screen permanece estática sobre o SLM. Isso resulta em uma taxa de
amostragem de 2Hz.
A frequência espacial máxima que pode ser observada para este caso é de 100,00m 1. O
limite inferior da PSD é dada pela primeira inclinação da curva, que é provocada pelas baixas
frequências espaciais da outer scale.
Uma reta é então ajustada sobre o intervalo da PSD e a inclinação é calculada e comparada
ao valor teórico de -3,67.
A Figura 3.25 mostra a phase screen utilizada para a tomada de imagens com um r0 = 0.5m
e D = 0.5 m. Uma imagem é tirada pela câmera a cada recorte da phase screen, no total utilizo
quatro phase screens para calcular a PSD e o comprimento de coerência em uma amostra com
aproximadamente 800 imagens.
A densidade espectral de potências normalizada em função das frequências espaciais pode
ser vista na Figura 3.26. Para uma phase screen com r0 = 0.5m e diâmetro D = 0.5m a
inclinação obtida foi de -2,86, equivalente a um erro de 22%.
De acordo com a equação 3.12 os valores calculados para o comprimento de coerência são
obtidos a partir da variância de todas as inclinações de uma única subabertura e direção. Ao
final tenho duas matrizes com 18x18 valores de r0, para cada uma destas matrizes calculo a
média e obtenho, para esta mesma phase screen, um valor de r0x = 0.305 e r0y = 0.298, o que
corresponde a um erro aproximado de 40%.
No segundo teste utilizei uma phase screen com r0 = 0.05m e D = 0.5 m, vista na Figura
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Figura 3.25: Recorte de uma phase screen com D = 0.5m e r0 = 0.5m utilizada para
a primeira série de imagens. O valores recuperados neste caso foram de r0x = 0.305 e
r0y = 0.298.
3.27. Nesta nova amostra os parâmetros recuperados foram de r0x = 0.0165 e r0y = 0.0154,
resultando em uma diferença aproximada de 68% do valor esperado. A inclinação calculada
da PSD foi de -1,79, do valor esperado de -3,67 em uma diferença aproximada de 51%.
Esse erro se deve a diminuição da precisão na detecção do centroide por ajuste de curva
quando a imagem tem uma distorção maior e também quando o ajuste acontece em uma ima-
gem com baixa intensidade, provocada pelos níveis de cinza mais elevados.
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Figura 3.26: Densidade Espectral de Potências normalizada, r0 = 0.5m. A reta
representa o ajuste da potência e possui uma inclinação média de -2,86, próxima da
inclinação esperada, -3,67.
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Figura 3.27: Recorte de uma phase screen com D = 0.5m e r0 = 0.05m utilizada para
a segunda série de imagens. O valores recuperados neste caso foram de r0x = 0.0165
e r0y = 0.0154.
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Figura 3.28: Densidade Espectral de Potências normalizada, r0 = 0.05m. A reta
representa o ajuste da potência e possui uma inclinação média de -1,79, sendo -3,67 o
valor esperado.
Capítulo 4
Considerações Finais
4.1 Conclusões
Neste trabalho apresentei como um modulador espacial de luz pode ser usado para simular a
turbulência atmosférica. O método consistiu em usar dispositivos de Óptica Adaptativa para
recuperar informações do padrão de turbulência aplicado sobre a phase screen. O sensor de
frente de onda Shack-Hartmann é organizado em subaberturas que retornam a defasagem da
frente de onda que atravessa o sistema e é amplamente usado em Óptica Adaptativa.
Apresentei nesta dissertação como podemos simular a turbulência atmosférica com o uso
de um SLM para dois casos: com r0 = 0.5m e r0 = 0.05m em uma abertura D = 0.5m com
uma diferença de 40% e 65% respectivamente.
Obtive melhores resultados tanto para os valores do comprimento de coerência quanto
para a PSD para uma pequena fração de D/r0, como foi visto na figura 3.26. Nesta figura a
inclinação da reta, que carateriza o espectro de potência, foi o mais próximo do valor teórico,
de -3,67.
À medida que esta fração aumenta os valores passam a somar um percentual de erro maior,
tanto para o parâmetro de coerência quanto para a inclinação da PSD, que é o caso da figura
3.28. Nesta figura a densidade espectral de potências aumenta sua diferença com o valor
teórico e já não é mais possível identificar o padrão de turbulência especificado anteriormente
na phase screen.
O intervalo da fração de D/r0 em que a turbulência é bem recuperada vai até 10, sendo que
os melhores resultados foram encontrados para r0 da ordem de dezenas de centímetros. Por
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isso o uso de phase screen sobre este SLM com valores de D/r0 maiores que 10 não servem
para simular a turbulência por não representam a densidade espectral de potências que foi
calculada para esta phase screen.
A diferença dos valores esperados e obtidos deve-se principalmente a fontes de ruído sobre
as imagens. Como a amplitude de defasagem é pequena qualquer turbulência gerada sobre
a bancada óptica acarreta em perda de informação sobre a turbulência originalmente criada
sobre o SLM. Estas fontes de ruído podem ser geradas pelo aquecimento da câmera e do SLM
que podem gerar uma turbulência adicional sobre a frente de onda. E também pode ser gerado
pela poluição luminosa da luz que reflete sobre a bancada óptica e também da luz gerada por
outra fonte que não seja o laser.
Moduladores espaciais de luz ainda estão em desenvolvimento, principalmente no que se
refere à amplitude de defasagem da frente de onda; quanto à dependência com a polarização da
luz e comprimento de onda e também quanto à frequência de amostragem. Neste trabalho pude
verificar algumas destas limitações. Para o modulador espacial de luz estudado, a luz deve
necessariamente ser polarizada e o comprimento de onda adequado para alcançar a máxima
defasagem é, de acordo com as especificações da fabricante Holoeye,   = 532,00nm, onde o
comprimento de onda utilizado foi de   = 632,00nm.
Outro problema no uso de cristais líquidos reside no fato deste SLM modular a inten-
sidade de acordo com a configuração de brilho, contraste e nível de cinza aplicado. Uma
das consequências disso é a variação de intensidade das imagens geradas pelo sensor Shack-
Hartmann. A alteração da intensidade modifica a largura a meia altura das imagens e conse-
quentemente a detecção do centroide é prejudicada, especialmente quando se utiliza o método
de detecção de centroide por meio da técnica TCoG.
A detecção de centroide através do ajuste de uma curva também ficou prejudicada pela va-
riação de intensidade causada pelo SLM. Neste caso quanto maior a distorção sobre a imagem,
menor era a precisão na detecção do centroide quando o ajuste ainda era possível.
Apesar dos problemas mencionados, o uso de moduladores espaciais de luz como phase
screens em Óptica Adaptativa é viável desde que se faça um exame prévio do intervalo de
D/r0 em que a turbulência pode ser bem recuperada. Para o caso deste modulador, o intervalo
reside em baixas frações de D/r0.
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4.2 Perspectivas
Outra forma precisa de simular a turbulência atmosférica é com o uso de placas de acrílico.
As phase screens deitas com placas de acrílico podem sem fabricadas através de ranhuras ou
pela sobreposição de uma tinta transparente.
Um trabalho futuro visa comparar os resultados encontrados na distorção da frente de onda
por meio do SLM e destas placas. Para isso, a simulação da passagem da turbulência deve ser
medida pelo deslocamento da placa acrílica em relação ao feixe
Outro projeto consiste em validar um novo método de detecção de centroide a partir de
imagens criadas de uma estrela de referência artificial formada na camada de sódio da at-
mosfera (Mello et al. 2014). Este novo método de detecção do centroide utiliza uma imagem
gerada pelo sensor de frente de onda do tipo Shack-Hartmann, de modo independente do perfil
de turbulência da camada de sódio da atmosfera.
Para telescópios gigantes, a imagem do sensor possui um padrão radialmente alongado e
simétrico a partir do centro do espelho do telescópio, o que acarreta em uma maior dificuldade
para detecção do centroide por métodos tradicionais, como o TCoG e o ajuste de curva. Este
padrão alongado ocorre porque a estrela artificial é criada em uma camada de sódio que possui
cerca de 10km de espessura a 90km de altura na atmosfera. Portanto o que é visto em um
sensor de frente de onda do tipo Shack-Hartmann no centro do telescópio é um ponto que
se torna alongado a medida que as imagens do sensor são criadas até a borda do espelho do
telescópio.
O novométodo de detecção de centroide criado para este tipo de imagem pode ser realizado
por meio do treino de redes neurais artificiais. Essas redes neurais são treinadas com dados que
contêm informações reais acerca dos perfis de turbulência encontrados na camada de sódio e
são responsáveis pelas operações de detecção.
Para verificar a consistência obtida por esse treinamento é necessário aplicar este estudo
em ummodelo real que simule as condições encontradas na atmosfera bem como a turbulência
sofrida na camada de sódio. Por isso deve-se construir um experimento capaz de reproduzir
a estrela de referência, criar os efeitos da turbulência atmosférica e recuperar as informações
da frente de onda para poder verificar o funcionamento da técnica e validar os resultados
alcançados pelas simulações.
O próximo passo é utilizar a turbulência gerada pelo SLM nos intervalos de D/r0 em que
esta turbulência é bem resolvida para inserir as distorções sobre a frente de onda em uma
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bancada óptica a fim de testar estes novos métodos em Óptica Adaptativa.
O uso do SLM é apropriado para distorcer a frente de onda e assim recriar as condições de
observação em laboratório no caso de baixa turbulência atmosférica.
Apêndice A
Programas em LabVI W
Controlo os equipamentos da bancada para calibração do SLM com um programa também
escrito em LabVIEW. O processamento da imagem sobre o SLM ocorre por meio do pacote
Vision Development desenvolvido pela National Instruments.
Meu objetivo com este programa é sincronizar a amostragem sobre o SLM de uma ima-
gem binária, como vista na Figura 3.11, em todos os 256 níveis de cinza, com a tomada de
imagem câmera. Recupero uma curva de defasagem em função do nível de cinza para cada
configuração de brilho e contraste.
A Figura A.1 mostra o painel frontal programa escrito para calibração do SLM. Cada um
destes blocos possuem as seguintes funções:
• Bloco 1: comandos de controle da câmera, como o tempo de exposição para cada imagem,
o número de exposições, intervalo entre cada tomada de imagem e parâmetros de refri-
geração. Também pode ser controlado a região da câmera onde a foto é tirada.
• Bloco 2: define região do modulador espacial de luz onde a imagem será amostrada.
• Bloco 3: cria uma imagem no SLM de acordo com o nível de cinza e a cada imagem a escala
de cinza varia de acordo com o intervalo definido em grey steps.
• Bloco 4: mostra status da câmera e andamento das exposições das séries de imagens para a
calibração.
A Figura A.2 apresenta uma parte do diagrama de blocos para este mesmo programa.
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Figura A.1: Painel frontal do programa utilizado para calibração do SLM.
Figura A.2: Trecho do diagrama de blocos do programa utilizado para calibração do
SLM. Neste trecho do programa a imagem de calibração é gerada sobre o SLM a cada
tomada de imagem pela câmera.
Apêndice B
Calibração 01: Intensidade e
Defasagem x Nível de Cinza
Para a calibração foram utilizadas diferentes configurações de brilho e contraste, disponíveis
nos parâmetros ajustáveis do modulador espacial de luz. Este trabalho utilizou uma configu-
ração de brilho a 75% e contraste a 100%, gráfico apresentado no capítulo 3, que gerava maior
amplitude de defasagem para o comprimento de onda utilizado, que foi de   = 632nm. Os ou-
tros ajustes de calibração para diferentes configurações de brilho e contraste são apresentados
abaixo.
As imagens para as calibrações de intensidade e defasagem em função dos níveis de cinza
foram obtidas pelo programa apresentado no Anexo A referente a calibração do SLM.
A variação de intensidade e os deslocamentos dos padrões de interferência para todas as
configurações de brilho e contraste são identificados conforme apresentado na seção 3.2.1 e
seção 3.2.2. A variação de fase é dada como fração de   em função do nível de cinza aplicado
ao SLM.
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Figura B.1: Gráfico da defasagem   em função do nível de cinza do SLM para 100%
de brilho e constraste à 50%, 75% e 100%.
Figura B.2: Gráfico da defasagem   em função do nível de cinza do SLM para 100%
de contraste e brilho à 50%, 75% e 100%. A calibração em vermelho é utilizada neste
trabalho.
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Figura B.3: Gráfico da intensidade normalizada em função do nível de cinza do SLM
para 100% de contraste e brilho à 50%, 75% e 100%. A calibração em vermelho é
utilizada neste trabalho.
Figura B.4: Gráfico da intensidade normalizada em função do nível de cinza do SLM
para 100% de brilho e contraste à 50%, 75% e 100%.
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Figura B.5: Gráfico da defasagem   em função do nível de cinza do SLM para 50%
de brilho e 50% de contraste
Figura B.6: Gráfico da defasagem   em função do nível de cinza do SLM para 75%
de brilho e 75% de contraste
Apêndice C
Calibração 02: Gradiente de defasagem
em polinômios de Zernike
Nesta calibração do SLM verifico o efeito de aumentar o gradiente de defasagem para os 15
primeiros polinômios de Zernike.
Para cada um destes polinômios crio um gradiente de defasagem sobre o SLM que varia
de 2, 4, 6, 8, 10 e 12 defasagens em 0 e ⇡ sobre um círculo de raio unitário que ocupa um raio
de 300 pixels no SLM.
Cada um dos gráficos a seguir apresenta no canto superior esquerdo e inferior direito a
Point Spread Function PSF com a respectiva largura a meia altura FWHM da imagem vista
no canto inferior esquerdo. O polinômio de Zernike que é amostrado no SLM, responsável
pela deformação da frente de onda que gera cada uma das imagens, é visto no canto superior
direito.
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Figura C.1: Efeito do aumento do gradiente de defasagem para o polinômio de Zer-
nike 02.
C Calibração 02: Gradiente de defasagem em polinômios de Zernike 92
Figura C.2: Efeito do aumento do gradiente de defasagem para o polinômio de Zer-
nike 03.
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Figura C.3: Efeito do aumento do gradiente de defasagem para o polinômio de Zer-
nike 04.
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Figura C.4: Efeito do aumento do gradiente de defasagem para o polinômio de Zer-
nike 05.
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Figura C.5: Efeito do aumento do gradiente de defasagem para o polinômio de Zer-
nike 06.
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Figura C.6: Efeito do aumento do gradiente de defasagem para o polinômio de Zer-
nike 07.
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Figura C.7: Efeito do aumento do gradiente de defasagem para o polinômio de Zer-
nike 09.
C Calibração 02: Gradiente de defasagem em polinômios de Zernike 98
Figura C.8: Efeito do aumento do gradiente de defasagem para o polinômio de Zer-
nike 10.
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Figura C.9: Efeito do aumento do gradiente de defasagem para o polinômio de Zer-
nike 11.
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Figura C.10: Efeito do aumento do gradiente de defasagem para o polinômio de
Zernike 12.
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Figura C.11: Efeito do aumento do gradiente de defasagem para o polinômio de
Zernike 13.
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Figura C.12: Efeito do aumento do gradiente de defasagem para o polinômio de
Zernike 14.
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Figura C.13: Efeito do aumento do gradiente de defasagem para o polinômio de
Zernike 15.
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